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STUDIOSA GIOVENTÙ 

L' autore: 


Dopo che mi venne per Sovrana Clemenza affidato 
incarico di esporre in questa celebre Università le Le- 
zioni di Astronomia teorico -pratica con le sue applicazioni 
agli usi della vita civile, lungamente meditai quale fosse il 
trattato più conveniente pella istruzione della gioventù , e 
più consentaneo alle dottrine esposte nelle altre cattedre af- 
fini delle matematiche discipline. Le istituzioni astronomi- 
che del celebre Eustachio Manfredi pubblicate in Bologna 
nel 1749» opera non mai abbastanza commendata per la 
chiarezza con cui è scritta, il Compendio di Astronomia del 
signor La-Lande volgarizzato dal chiarissimo mio predeces- 
sore signor ab. Vincenzo Chiminello, mi sembrarono trop- 
po remote dallo stato attuale di questa scienza, per i pro- 
gressi dell’ analisi e della meccanica pratica salita ai no-- 
stri giorni ad un eminente grado di perfezione. Io mi ap- 
plicai pertanto ad un corso di lezioni, che nè troppo ele- 
mentare , nè troppo sublime potesse porre i giovani in 
istato di leggere utilmente le opere e le memorie astrono- 
miche in tanta copia diffuse nelle Effemeridi, negli Atti 
delle più celebri Accademie, e nei Giornali scientifici delle 
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più colte nazioni; ed assuefacendoli gradatamente a supe- 
rare qualche difficoltà, non fossero poi scoraggiati e re- 
spinti dal primo ostacolo che in quelle incontrerebbero; 
ben conoscendo gl’ immensi vantaggi con siffatte opere ele- 
mentari in Matematica pura ed in Meccanica apportati alla 
studiosa gioventù italiana dai celebri geometri Paoli, Bru- 
nacci e Venturoli . La prima edizione di questi miei Ele- 
menti di Astronomia fu pubblicata negli anni i8rg-i82o, 
mentre era appena sortita in Palermo un’ altra opera in- 
teressantissima sullo stesso argomento del celebre nostro 
connazionale P. Piazzi ( Lezioni di Astronomia . Palermo 
1817) recentemente mancato all’onore e lustro dell’Astro- 
nomia . L’ indulgenza con la quale fu quel mio tenue lavoro 
accolto dalla cortesia del pubblico mi fu di sprone a superare 
le gravi difficoltà che si opponevano a questa seconda edi- 
zione, nella quale mantenendo lo stesso ordine, mi sono 
creduto in dovere di fare molti utili cambiamenti . Primie- 
ramente giova sperare che una più attenta revisiono abbia 
fatto sparire molte mende giustamente rimproverate a quella 
prima edizione ; in secondo luogo ho creduto opportuno dif- 
fondermi molto di più sulla descrizione e sull’ uso delle 
principali macchine astronomiche, delle quali in una tavola 
apposita ho riferito i disegni eseguiti dietro quelle che ador- 
nano 1 ’ Osservatorio di questa nostra Università . Si troverà 
notabilmente aumentata la teorica delle Comete, delle quali 
viene esposto un ampio catalogo estendentesi fino al prin- 
cipio dell’ anno corrente ; e per ultimo in fine del secondo 
volume ho inserito un apposito supplimento sul calcolo delle 
perturbazioni planetarie, scarso in vero, se alla vastità di 
tale spinoso argomento si vuole confrontare; ma sufficiente 
perchè la studiosa gioventù abbia una approssimata idea 
della sua difficoltà, ed una guida nel calcolo delle pertur- 
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barioni per la via delle quadrature, quali frequentemente 
occorrono al presente nella teorica delle Comete e dei nuovi 
pianeti, le orbite dei quali sono molto eccentriche, e molto 
inclinate al piano dell’ ecclittica . Pel rimanente mi è sem- 
brato opportuno attenermi al piano precedentemente segui- 
to, di risalire cioè dalle osservazioni astronomiche fra loro 
combinate e discusse alla cognizione delle leggi, alle quali 
con tanta regolarità ubbidiscono i corpi celesti, e giungere 
fino a dimostrare la esistenza di una reciproca azione che 
fra loro esercitano ì pianeti si primarii che secondarii del 
sistema solare. Per giungere a questo scopo non ho tenuto 
quell’ ordine che hanno seguito gli Astronomi dei diversi 
tempi , nè tampoco ho riferito i passi ora diretti , ora retro- 
gradi dello spirito umano in questa bella parte delle mate- 
matiche applicate, ma bensì quello che mi sembrò più fa- 
cile e naturale, ponendo fine all’Astronomia pura colla teo- 
rica delle forze centrali- 

Per non interrompere 1’ ordine delle materie ho riferito 
in fine la dottrina delle rifrazioni astronomiche, dei piccoli 
movimenti cui sembrano sottoposte le stelle fisse in virtù 
del moto progressivo della luce, e della nutazione dell’asse 
terrestre, come pure ciò che ha rapporto alla nautica,, cro- 
nologia, gnomonica, e figura della terra, tutto che tratto 
tratto abbisogni averne contezza per la riduzione delle os- 
servazioni astronomiche. Per ultimo trattando della gran- 
dezza e figura della terra ho stimato non del tutto inutile 
una breve esposizione delle principali proiezioni della sfera 
f dèi metodi *pratieati dai più accreditati Geografi ed Astro- 
nomi net delineare carte sì geografiche che celesti ; tanto 
più che interessantissime si rendono tali dottrine pegli in- 
gegneri architetti, ai quali sono destinate le mie pubbliche 
lezioni- 
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La vastità degli argomenti mi obbligò sovente a lasciare 
da parte i varii metodi ed i diversi punti di vista con cui fu- 
rono da altri autori presentate molte delle dottrine astronomi- 
che, e ad essere parco negli esempii numerici, i quali sono 
sempre d’altronde necessarii per la chiara e retta intelligen- 
za . Quelli che vogliono progredire in questa sublime scien- 
za potranno ricorrere a trattati più estesi, e soprattutto alle 
eccellenti opere di La-Lande e di De-Lambre, ed ai molti 
trattati speciali sopra le varie dottrine astronomiche, dove 
ritroveranno quella latitudine che non poteva, senza troppo 
eccedere i giusti limiti accordati ad un’ opera elementare , es- 
sere qui adottata. 

Chi scrive un’ opera elementare non crea la scienza di 
cui prende a trattare; solo ha in vista di riunire e dispor- 
re le altrui scoperte. Io procurai di accennare con oppor- 
tune citazioni gli autori dei principali metodi e delle princi- 
pali dottrine che per me si esposero ; ma è ben evidente 
che non iscrivendo io la storia ed i progressi dell’ Astrono- 
mia, ho dovuto evitare di riferire bene spesso a chi di tale 
o tale altra teoria andiamo debitori . Riconosca pertanto cia- 
scuno di buon grado le proprie scoperte, e non attribuisca 
a mal talento se per avventura non si trova citato, non 
amando io per certo vestirmi delle spoglie altrui , contento 
solo se qualche piccolo vantaggio sia per derivare da que- 
sto mio lavoro alla studiosa gioventù, a cui particolarmente 
lo dedico e consacro. 
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Spiegazione di alcuni simboli ed abbreviazioni , delle quali 
fanno uso gli Astronomi. 


Sechi del Zodiaco 

Ariete 
Toro 
Gemelli 
Cancro 
Leone 
Vergine 
Libra 
Scorpione 
Sagittario 
Capricorno 
Acquario 
Pesci 

$ Sole 

AR indica ascensione retta 
giorni 
ore 
circoli 
segni 
gradi 
minati 
secondi 
congiunzione 
opposizione 


Puh tri 

5 Mercurio 
9 Venere 

6 Terra 
er* Marte 
? Cerere 
ì Pallade 
$ Giunone 
3 Vesta 

Giore 
h Saturno 
ik Urano 

D Luna 

M mattina 

S sera 

A australe 

B boreale 

dirti dilTerenza 

dist. mass, distanza massima 
dist. min. distanza minima 
imm. immersione 

em. emersione 

ec. 
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TRIGONOMETRIA 

PIANA E SFERICA 

i 
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I. Si sa dalla trigonometria elementare, e dall'introduzione al cal- 
colo, che essendo a, b due archi qualunque, si hanno le seguenti relazioni 

1 . sen (a b) == sen a co* b -+- sen b cos a 
i. sen (<7 — b) = sen a cos b — sen b cos a 

3. cos (a -I- 6) = cos a cos b — sen a s.n b 

4. cos (0 — 6) = cos a cos b -f- sen a sen b , 
dalle quali si deducono le seguenti con somma facilità 

5. sen a cos b s= ♦ sen (a -+- b) -4- ♦ sen (a — b) 
cos a sen b = ♦ sen (a -+- b) — ♦ sen ( a — b) 
cos a cos b => ♦ cos (a — b) -+- ♦ cos ( a -+- b ) 
sen a sen b = ♦ cos (a — b ) — ♦ cos (a -+- b) 

1 — cos a — 2 sen’ I a ; senfa = L/ 4 (l — cosa) 

1 cos a = s cos’ + a ; cos ♦ a = (t ■+• cos a) 

ti. sen a a = a sen a cos a 

Se facciamo = a — A — 7, in modo che b—i(p—q\ 

introdotti questi valori nelle precedenti formule avremo le seguenti ri- 
duzioni, che sono utilissime in molti casi: 

( 5 ) ' . . sen p 4- sen q = 2 sen * (p -|- <7) . cos ♦ (p — q) 

(6) ' . . . Sen p — sen 17 = 2 cos + (p 4- q ) . sen * (p — q) 

(1)' . . . cos q 4- cos p =» 2 cos ♦ (p -4- q). cos * (p — q) 

(o)' . . . cos q — cos p = z sen ♦ (p -+- q) . sen \(p — q). 

Da qneste formule, mediante la divisione, risultano le seguenti 

sen p - 4 - sen a . , . sen p — sen a 

I — L L ; tang f (o — q)— — 1 

cos p 4- cos q cos p cos q 

tang * (p ■+■ q) '• tang ì (p — q) : : sen p -4- sen q : sen p — sen q ; cc. 

II. Oltre le sopra riferite formule, sarà bene richiamare alla me- 
moria eziandio le seguenti, 1’ uso delle quali è frequentissimo in tutta 
l’ analisi 


tang * (/>-+- q) = 


r/— 1 




sen x = x- 


i.s.3 i.i.3.4.5 1.Z.3...7 


4- ec. = ■ 


cos x= 1 . 


1.2 1 , 2 . 3 . 4 1 . 2 . 3 ... 6 


4- ec. = 


Jl/ — 1 
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(cos x ± \/~ i . sen x)<* ss cos m x ± l/=* . sen m x . 

Da quest’ ultima sviluppando la potenza m del primo membro, e 
confrontando le quantità reali fra loro, e le immaginarie pure fra loro, 
si ricavano i valori di coi mi, e sen m x espressi per le potenze dei 
seni c coseni dell’arco semplice x. 

Occorre spesse volte di convertire le potenze dei seni e coseni in 
seni e coseni di archi multipli, ed a ciò servono le seguenti formu- 
le, che si dimostrano nell’ introduzione , e facilmente si ricavano dalle 
espressioni immaginarie dei seni e coseni date di sopra: 


sen x — sen x 
2 sen*x = ì — cos a x 
4 set^ x = 3 sen x — sen 3 x 
8 sen 1 x = 3 — 4 cos * x -+- cos 4 x 
1 6 sen 5 x = io sen x — 5 sen 3i-f sen 5 x 
3a sen' x = io — 1 5 cos jx-f 6 cos 4 x — cos 6 x 
64 sen’ x — 35 sen x — ai sen 3x + j sen 5 x — sen •j x 
ec. 


cos x = cos x 

2 COS' X =» 1 -+- COS 2 X 

4 COS ’ X = 3 COS X -+- COS 3 X 
8 COS ’ X = 3 4 cos il + COS 4 x 

1 6 cos x — i o cos x - 4 - 5 cos 3 x -f~ cos 5 x 

3 2 cos x = i o -4- 1 5 cos n + 6 cos 4 X + cos 6 X 

64 cos’ x = 35 cos x ai cos 3 x -f j cos 5 x -+- cos j x 

‘ ec. \ 


III. Se abbiasi un arco p -+- q tale, che sia q un arco non molto 
grande, si potranno sempre ottenere i valori di sen (p-+-q). e 
cos (p 4 - q) mediante le due seguenti serie, le quali altro non sono 
che uua immediata conseguenza del teorema di Taylor 

q* q' q' * 

(a) sen (/> — | — ^ 7 ) = sen p-\-qco% p 7 sen^ I-^cos/H scn^-f- cc. 

1 " * . 2.0 ’ “ ' ' 


1.2.34 


(b) cos(p-l-q) = coap — qtenp -cotp-\ — ^ sen/»-+- ^ — cos p- 

1.2 1.2.3 1.2. 3. 4 

Le quali ponendo 

sen (p -+- q) — sen p _ 
cos p 

si cangiano nelle seguenti 


cos (p + q) — cos p _ 


sen p 


r 


u = q tang p — - -, ___ 

V 1.2 1 . 2.3 r 1 . 2 . 3.4 


tang p 4 - cc. 
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, q * 

u — q — - — cot p -p ~i « . 1 / — ««■». 

7 1.2 1.2.3 1.2. 3.4 

Queste due ultime serie col metodo del regresso danno le seguenti 
a = u-h tal>g/ > u + 1 3 tang p ^ 9 tang p+ i5tan g > ^ 

' 2 2 . 3 2.3.4. 


V‘ 


<7 4 


cot p — ec. 


— <7 = u -4 


2.3 “ _r ' 2 . 3.4 

9 -f- 9 otang>-+- io5tangV 
z7T.j:s M + 

col p ^ t 1 -f- 3 COt' /> ,, 9 cot/? -f- »5 col' p 

2 * 3. 4 


2 2. 3 

94-90 cof p -4 — io5 coty », 

2. 3. 4. 5 

Se pertanto saranno A y tì due archi , la differenza dei quali non sia 

, , sen A — sen B 

mollo granile , ponendo u = avremo 

® f eos li 

a D , tang# , , 1 -i-3 Isn. i qtangjB-f-i 5tann-'\5 , „ 

A—B=u-\ 5— n’H -fi — u’-4- i S—H— — a_ u . +e e. (i) 

2 2. 3 2. 3. 4 

• . , sen A — sen B 

parimente posto v avremo 

cos A 

a d tang A i-f-3 tang’,4 , q tang^/-(-i 5 tang'^ . , . 

A~B=v 2— v’-4 ^ — e 1 — 3 2 — 2 — ^-f-ec.( 2 ) 

2 a. 3 2. 3. 4 

In un modo simile 1« ««MjiMida serie ordinala per u darà 
(peee.de COS A - «OS B COS A - COS B _ X 

V sen B 5 sen A ~ J 

D A—,,' I .. , t-4r3cot*£ OCOtU-f- l5 cot ! Z? - 

* ^“ + Tr“ + — 3 r-“ t- — rn — u^+ecO) 

B—A = y‘ -4- I±l^f 9 calA 1 5 col'A ^ ^ 

le quali serie riescono in alcuni casi molto utili, e sono dovute al si- 
gnor protesa. Molweide. 

IV. Se si ha 1 equazione tang x = m tang^ si potrà sempre espri- 
mere 1 arco x jr^ per una serie ordinata per li seni degli archi mul- 
tjpli. ® y ' J n falli introducendo nella precedente equazione le espres- 
sioni immaginarie dei seni c dei coseni , essa diviene 

• , che equivale alla se- 




^--ra- 


gliente 


5 2X|/_,_ 


me 


* rV —\ 


e^—4-, e V^' + 1 


; onde , ponendo 


■ 772 

► m 
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4 . 


ha 


* 1 x 1 / — i t-f- m f/ifV — i » ~ 4 - & e ,-r 1 


.— *jV—> | * — m 


ì -f- m 


i+le 1 / 




prendendo i logaritmi, e sviluppando in serie il logaritmo del secondo 
membro, si avrà, dopo le opportune riduzioni, 

6 ' $* Q* ■» 

x — y — — Ssen zy-\ sen by — -5- sen 6y-+- T sen 8 y — ec. . ( 5 ) 

2 0 4 

la quale elegante serie è dovuta al sommo geomet-a La Grange, e ci 
sarà spesso necessaria . 

Premesse queste formule, delle quali faremo in seguito uso fre- 
quente, passiamo ad esporre te regole necessarie alla risoluzione dei 
triangoli, e principiamo dai piani. 


Risoluzione dei triangoli piani rettangoli. 

V. ( Fig . 1) Sia ACB un triangolo rettangolo in A ; col centro 
B e raggio B e — B f= 1 si descriva un arco di circolo e f, il quale 
misurerà l’angolo B. Condotte le perpendicolari eh,fg avremo 

h e — tang 8 = cot C: fg = sen B = cos C ; fig = cos fi = sen C. 
Ponendo poi C B — a, AC=b , BA<=c, i triangoli simili ACB , 
Beh , B fg daranno le seguenti eguaglianze 

senfi= — \ cosfi= — ; tang 2 ? = — ; sen C=— : cosC= — ; cot fi=~, 
a a C a a b 

le quali unite all’equazione \/o‘ -+- c‘ = a danno sempre la soluzione 
del seguente problema: Dati due elementi del triangolo rettangolo, 
trovar gli altri. 

Convien non ostante eccettuare il caso, in cui siano dati i due an- 
goli, poiché allora risultano i lati indeterminati. 

Risoluzione dei triangoli obbliquangoli. 

VI. (Fig. 1) Sia ora ACB uu qualunque triangolo obbliqnangolo, 
e s’ indichino con lettere minuscole a, b, c i lati opposti agli angoli 
indicati con le lettere majuscole A , fi, C. Condotta dall’ angolo A la 
perpendicolare A D sopra il lato a, avremo dalla geometria la seguen- 
te equazione c’=a'-|-&' — za. CD', ora nel triangolo rettangolo 
A CD si ha CD = bcotC. Sostituendo questo valore di CD, ot- 
terremo il valore di cos C cosi espresso 

fl* - 1 lf * — - c* » 

cos C «=■ . Troveremo parimente 

a ab 
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co» B 


a‘ 4- c‘ — b‘ 


co* A 


b‘ C' — a* 
» b c 


le quali tre equazioni contenendo i sei elementi del triangolo, cioè i 
tre lati, ed i tre angoli serviranno a risolvere il seguente problema ge- 
nerale: Dei sei elementi del triangolo, datine tre, trovare gli altri. 
Conviene anche qui eccettuare il caso, in cui sieno dati i tre angoli, 
poiché allora i lati risultano indeterminati, come si sa dalla geometria . 

VII. Dalle tre superiori equazioni se ne possono dedurre alcuno 
altre, le quali porgeranno direttamente la risoluzione di tutti i casi 
particolari che si presentano nella trigonometria . Eccomi ad esporle 
brevemente. 

Osservando che sen 1 A — i — co A , sostituendo il valore di 
co* A , e riducendo avremo 


sen A 


yaa’t'+j a- c* -4- a b' c' — — b » — c*’ 

a b c 


Quindi dedurremo, dividendo per a 

sen A \/ la'i' + ifl’C -f - i b‘ c' 


- a 1 — A‘ — e 1 


a tabe 

Ora il secondo membro di questa equazione è invariabile cambiando 
a in b , ovvero in c, con che nel primo convien cambiare A in f , 
ovvero in C. Avremo dunque 

sen A ten.£ — -Q - ' ~ 

a b c 

donde risulta, che in un triangolo qualunque i seni degli angoli sono 
sempre proporzionali ai lati opposti. 

L’equazione precedente posta sotto la forma 

e sottratta dall’unità ci dà le seguenti 

sen B sen A Ì4-a_ sen B — sen A 

■ 5 


sen A a 

= _ sommata 

sen B b 


sen B b 

le quali divise una per l’ altra danno 
(in virth delle formule del § I) 


sen B 
sen B - 


• sen A 


b — a 


tang 5 (B — A) = tang i (B 4~ A) . 


sen B 4- sen A 
b • — a 


e quindi 


ora a motivo di B4- = i8o*— • C, sarà tang i (B 4- A) = cot f C , ~ 
e perciò . . tang i (B — A) = cot i C ^ - . . . (z) 


Per ultimo l’ equazione cos A = 


b'-\- c‘ — a • 
t b c 


si può porre sotto una 


/ 
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forma comoda per l'uso logaritmico. Di fatti essendo 

i — cos A = a sen 4 A ; 1 cos A — a eoa ! 4 A , avremo 

scn' 4 A = g _ (« + t-c)(»-t+c) 

4 ò e 4 6 e 

x V _ (t + «)‘-a' _ (6 -+- e -f- «) (& -+- e — a) 

4 b e Uh e 

Se ora si pone a-+-b-\-c— i p, e si estrae la radice quailrata, avremo 


sen 4 A 


-j/ ( i 


b e 


co* f ^ i 


|/der-) ; 


e quindi tang i A ** 1/ - -!AL 1, 

r p(p — a) 

le (juali formale sono molto comode per il calcolo logaritmico. 

Termineremo questo articolo coir enumerazione dei casi, che si 
possono presentare nella risolutone dei triangoli. 

Caso /. Essendo dati due angoli A , 5 col lato a opposto all’an- 
golo A , trovare C, b , e. 

e , q J Di aneti B «sen e 

Sara C = loo — A — b ; 6 = ; c = . 

seu A sen A 

Caso li. Essendo dati i due Iati < 7 , b con l’angolo A opposta ad 
imo di essi, trovare 5, C, e. 

Si avrà D per la formula scn B = — seu Ai ac by> «, ed A acuto, 

a 

vi saranno due soluzioni, giacche lo stesso seno appartiene a due di- 
versi archi, di cui uno è supplemento dell’altro. Se A è ottuso, sarà 
necessariamente B acuto: e se A acuto, e b <C a sarà ancora B acu- 
to, e perciò anche in questo caso una sola soluzione. Trovato fì si 
otterrà C sottraendo da i 8 o" la somma di B A . Per ultimo sarà 
a seu C 


sen A 

Caso ///. Essendo dati due lati ò, a coll’angolo compreso C, si 
domandano gli altri angoli A % fi, ed H terzo lato c. 

Se si sottrae C da 180 ", resterà la somma di A, ZI; c la metà 
di questo residuo sarà 4 (//-(- 5); dalla formula (*) 

tang 4 (5 — A) = cot 4 C , si avrà 4 (6 — A) ; conosciuti 

b -4- a 

■ 4 (5 — A), ed 
a sen C b sen C 

A = 4 (5 -f- A) — 4(5 — A) ; per ultimo sara c = ■ 


i(B + A), 4(5 • 


b - 4 - a 

A) avremo 5 = 4 (5 -f- A) ■ 


sen A 


sen 5 


Si potrà eziandio trovare per la formula c = l/a -f -b — labcosC , 
la quale è incomoda a calcolarsi colle tavole dei logaritmi. 
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Accade sovente che i lati a, b siano dati per li loro logaritmi ; al- 
lora si potrà calcolare il valore di f (Z? — A) senza trovare in numeri 
i valori di a e di b. A tale oggetto osservo, che l’equazione (a) può 


scriversi ancora così, tang i (B — A) 


4 + i 


cot I C ; ponendo 


poi — = tang <p , avremo 


tang (<p — 45) j e perciò 


tang ♦(/? A) = tang ( <p — 45) cot + C, donde facilmente calcolere- 
mo il valore di <p, e quindi quello di ♦ (B — A) . 

Caso ly. Dati i tre lati, trovare i tre angoli. 

Pongasi p uguale alla semisomma dei tre lati, ed avremo 


scn i A 


seo ■ 


sen * C 


= l/ (p ~^ (p ~ c) ; cos*.* = | 

V Pj TT > 

1 /(p — a )(p~ c ). 

\/p(P~ b ) 


^ ac 

-I /(P-«)(P~ b ). cos 1 C = I 
y b a J 

1/^-) 


le quali risolvono completamente il problema, e l’identità dell’angolo de- 
dotto dai seni c dai coseni della sua metà serve di riprova all’operazione. 

Affinchè possano i giovani esercitarsi nella soluzione dei triangoli 
rettilinei, e nel maneggio delle tavole dei logaritmi, porremo alcuni 
triangoli esattamente calcolati, sui quali, variando i dati, applicheran- 
no le formule esposte nei quattro casi precedenti , c posti noti alcuni 
elementi, ricercando gli altri, dovranno ricadere in quelli che loro asse- 
gniamo . 

Triangolo II. 

A <= od aq' 4 *” 

D = 4 » 57 7 

C = 35 33 11 

a — 4862,440 
b = 3683, q83 
c = 2840, 35 1 


Triangolo I. 

A — 67 " za' 5a" 
B = ho 29 47 
C = 62 721 

a = 753o,444 
b — 6 ag 4 , 5iè 
c =7211, a 88 


Triangolo HI. 
A — i3a" 2 ' i5" 
B = 29 5 1 1 4 
C = 18 6 3i 

a = 4861 , 8g3 
b = 3i58 , 622 
c = 2034,680 


Proprietà principali dei triangoli sferici. 

Vili. Chiamasi triangolo sferico quello spazio racchiuso nella su- 
perficie di una sfera dall’ incontro di tre circoli massimi della medesi- 
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ma sfera; i Ire archi di circolo massimo compresi fra i tre punti d’in- 
contro si chiamano lati del triangolo sferico, i di cui angoli sono le 
inclinazioni scambievoli dei lati ai tre punti d’incontro. 

Si dimostra in geometria: i.‘ che se due archi di circolo massimo 
s’ incontrano in un punto A (Jig. 3 ) si torneranno poscia ad incontrare 
in un punto D tale che gli archi A B D, AbD siano ciascuno = 180*; 
z.* clic l’angolo sferico Ah uguale all’inclinazione dei piani dei circoli 
ABD , AbD , e perciò aguale all’angolo BCb compreso dalle per- 
pendicolari BC, bC condotte pel centro della sfera alla comune sezio- 
ne BD di essi piani; or l’angolo /?C6 = arc. Bb (supponendo il rag- 
gio della sfera = 1): dunque l’angolo A è uguale all’ areo di circolo 
massimo Bb compreso fra i suoi lati, descritto col polo A alla distan- 
za di 90’. 

Posto ciò, sia AEF un triangolo sferico qualunque formato dai tre 
archi di circolo massimo A E, E F, A Fi sarà sempre la somma dei suoi 
tre lati minore di una circonferenza, ossia di 3 t>o\ In fatti, prolungati 
i lati A E, AF fino al loro incontro in D , sarà EF<. ED -t- DF, 
e quindi £F-j- AE + A F <. A ED ■+■ A FD ossia < 36 o\ 

(Fig. 4 ) Sia ora un qualunque triangolo sferico ABC; coi punti 
A , B, C come poli si descrivano alla distanza di 90° gli archi di cir- 
colo massimo B (X, C A' , A' B', saranno i punti B', G”, A' poli degli 
archi AC, AB, BC; di fatti il ponto B' appartenendo contempo- 
raneamente agli archi B C', B' A' sarà distante dai poli degli stessi 
archi A, C di 90*; dunque B‘ sarà polo di AC: lo stesso raziocinio 
si ripeterà per gli altri . 11 triangolo A' B‘ C cosi formato si chiama 
triangolo polare di ABC. Ora prolungati i lati AB, AC, BC lino 
all’ incontro con i lati del triangolo polare, sarà 

A = FG = B G - f- FC — B' C = 180*— B' C' 
donde si dedace, che un angolo qualunque del triangolo ABC è 
=5 180* — il lato opposto del triangolo polare. 

Quindi la somma dei tre angoli del triangolo ABC sarà ngoale a 
tre mezze circonferenze meno i tre lati del triangolo polare: ma i tre 
lati del triangolo polare son sempre minori di una circonferenza, e 
maggiori di zero; dunque la somma dei tre angoli di nn triangolo sfe- 
rico c sempre maggiore di doe retti, e minore di sei retti. 

Differiscono pertanto essenzialmente li triangoli sferici dai rettilinei 
in questo, che dati due angoli, non si può arguirne la misura dej 
terzo, giacché la loro somma può avere tutti i valori fra i due retti, 
ed i sei retti senza giammai arrivare all’ uno o all’altro di questi limili. 

IX. Passiamo ora ad esporre i principj, sui quali si fonda la riso- 
luzione dei triangoli sferici. 

(Fig. 5 ) Sia ACB nn triangolo sferico qualunque; O il centro 
della sfera, sulla cui superficie è esso disegnato. Immaginiamoci che 

V 
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per il punto A sia condotto un piano tangente alla superficie della 
sfera, ed in esso sieno condotte le rette A B\ A C tangenti agli ar- 
chi AB , A C, le quali saranno perpendicolari al raggio OA.S i con- 
ducano per il centro O, e per i punti fi, C i raggi O fi, OC, che si 
prolunghino lino all’incontro delle tangenti in 15 , C” ; c si conduca la 
retta fi' C. S’indichino gli angoli del triangolo sferico per le lettere 
A , fi, C , ed i lati opposti per le lettere minuscole a, b, c. Risulta 
da questa costruzione, che 

AB— tang AB — tang c = — — C ; O B' «= sec c = . — — ; 

cos c cos c 

A C' — tang A C — tang b — f ; O C = sec b — — L_ . 

cos b cos b 

Il triangolo piano AB C' avendo l’angolo in A = A darà 
B C ‘ = A C ' -+- À fi ■ — 2 A C'XA B' eoa A ; 
ed il triangolo piano O C fi', a motivo di C' O B' = BC=a, darà 
B C ■ = 0 ?’+ 0 ~C‘ — a O B'XO C cos a . 


Sottraendo queste due cqoazioni una dall’altra, e facendo le opportune 
riduzioni, si otterrà 2 -f- 2 tang c tang b cos A = 2 sec b sec c cos a . 
Scrivendo i valori delle tangenti e delle secanti per i seni e coseni, e 
dividendo per 2 otterremo cos b cos c -+- sen b sen c cos A = cos a , e 


quindi . 


cos A = 


cos a — cos b cos c 
seri òsen c 


. . (1) 


Un discorso analogo relativamente agli angoli fi, C ci condurrà alle 
due seguenti equazioni 


cos fi = 


cos b- 


-cos a cos c 


sen a sen c 


, , cose — cos a cos b 

(2) cos C= ... ( 3 ) 

sen a sen b 


le quali si possono direttamente ottenere dall’equazione (1) mutando 
l’angolo A in fi, ovvero in C, purché contemporaneamente si muti 
a in ò, ovvero in c. 

X. Le tre equazioni ora trovate, contenendo tutti i sci elementi 
del triangolo sferico, serviranno a risolvere il seguente problema: In 
un triangolo sferico dati tre qualunque dei suoi elementi, determi- 
nare gli altri tre , giacché considerati «mesti come tre incognite, potre- 
mo sempre determinarli col mezzo delle tre riferite equazioni. 

Prima però «li passare alla enumerazione dei casi, che si possono 

5 «esentare nella soluzione di questo problema generale", é necessario 
edurre dalle superiori equazioni alcune altre, le quali ci saranno molto 
«tili nella risoluzione dei triangoli. 

Essendo aenA=>\/ 1 — cos ‘A, se sostituiremo nel secondo mem- 
bro il valore di cos A , e faremo le opportune riduzioni troveremo 
voi, 1. a 
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Parimente sarà i eoa’ 4 A = 


cos a — cos (A + c) 


, (mero 


i \A 


'sen 4 (A ■ 


sen A sen c 
■c -4- a) sen 4 (A -f- c — a)' 


sen 4 a 


cos 4 


I/o 

_.jio ana 

-l/L- 

a ^/£cos 4 (A -f- li — C) cos 4 {A — fi - f- 


3 - 


sen b sen c 

Con un raziocinio analogo l’equazione (6) darà 

cos 4 (A B 4- C) cos 4 (fi C — A )' 
sen fi sen C 


3 > 


sen B sen C 


2 ], 


Quantunque il valore di sen 4 a comparisca di forma immaginaria, 
egli è facile convincersi, ebe sarà sempre reale, giacché il denomina- 
tore sen fi sen C sarà sempre positivo, essendo gli angoli fi, C sem- 
pre minori di a retti. 

Siccome- poi A -+- B -f- C> 1 8o* , sarà 4 (A -f. B -+■ C)> 90 , e 
perciò — cos 4 ( A -f- B -\~C) quantità essenzialmente positiva. 

Per quello poi che riguarda il fattore cos 4 (fi -4- C — A ), sarà esso 
sempre positivo, perché chiamando a , b\ c i lati opposti agli angoli 
A , fi, C nel triangolo polare: avremo 

A = 1 8o" — ci ; fi =s= 180" — A' ; C==.8o‘— c'. 

Quindi 4 (fi -4- C— - A) = go* — 4 (A' -4- c — <z), ed essendo b'-\-c'7>à 
sarà necessariamente i (B -f- C— A}<C. 90”, e perciò il suo coseno po- 
sitivo. Dunque la quantità sotto il «agno radicale sarà positiva in ogni 
caso 

xn. Dai valori di senfv/, cosi A, sen 4 fi, cos 4 fi, sen 4 <7, cosfC 
si possono dedurre alcune relazioni fra i lati e gli angoli di un trian- 
golo sferico molto eleganti, e dovute al dolt. Gauss, le quali qui gio- 
verà di esporre. Abbiamo di fatti . c 


sen 4 A ■■ 
cos 4 A ■ 
sen 4 B ; 
cos 4 fi = 
sen 4 C ■■ 
cos 4 C : 


V 

V 

V 

V 

V 

V 


sen 

4( a + 

A ■ — c) sen 4 (a 

— 

6-h 

<0 



sen b sen c 




'sen 

4(A + 

c -f- a) sen 4 (A 

H- 

c 

a ) 



sen A sen c 




sen 

4(A-^ 

a — e) sen 4 (A 

— 

d — j— 

C 1 



sen a sen c 




'sen 

*(«■+ 

c -4- A) sen 4 (<z 

-f- 

c — 




sen a sen c 




sen 

4(c-f- 

a — A) sen 4 (c 

— 

a-4- 




sen a sen A 




'sen 

4 (a -4- 

A 4- c) sen 4 (a 

H- 

A ■ — 

<0 


sen a sen A 

Se ora riflettiamo, che sen 4 fi) = sen4^cos4fi— cos 4^ sen 4 fi. 
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sostituendo nel secondo membro i valori di scn t A, cos ♦ A^ sen ♦ /?, 
cos i B, avremo . . . sen t (A — B) 


__ (“sen* (a — b-\-c ) — scn i(b — a-\~c 


L" 


sen c 


-V 


sen *(g-4-&4-c) sen * (<i-+- 6 — c) 
sen a sen b 


La quantità, che nel secondo membro é compresa sotto il segno ra- 
dicale è = cos * C; la quantità poi compresa fra le parentesi facilmen- 

sen t(a — b) _ 4 sen * ( A — B) _ sen * (a — b) 

sen i c ’ * cos ♦ C scn * c 

Con discorsi affatto simili dimostreremo pertanto la verità delle se- 


te si riduce a 


(0 

(*) 

( 3 ) 

(i) 

terza per la 


guenti equazioni rimarchevoli per la loro simmetria: 

»cnl(A — B) sen ♦ c = cos * C sen ♦ (a — b) . . 

cos i (A ■ — B) scn * c = sen * C sen i (a -+■ b) . . 

scn * {A -+- B) cos * c = cos * Ccos * (a — b) . . 

cos i (A -J- B) cos f c = scn * C cos * (a -+- b) . . 

Se ora noi divideremo la prima per la seconda, e la 
quarta, oppure la prima per la terza, e la seconda per la quarta, avre- 
mo le quattro seguenti equazioni, le quali chiamansi formule di Ne- 
pero dal nome del loro inventore: 

C-0 

Le formule ( A ) servono a calcolare gli angoli A , B quando si cono- 
scano i lati a, &, e l’angolo compreso C, poiché in tal caso la prima 
equazione darà * {A — JK), la seconda poi 1 (A B) ; ed è evidente, 
che A^*(A~ B)-h*(A + B); B = * {A -+- B) — * {A— B) . 

Le formule ( B ) servono a calcolare a, b quando si conoscano A , /?, 
ed il lato compreso c, poiché conosciute col loro mezzo le quantità 
* (<r — b) , * (a -4- b) , avremo a = f(-a + i) + i(ii — b) ; 
b = i (a -t- b) — * (a — b) . 

XIII. Riuniamo ora qui sotto un sol punto di vista le formule ri- 
trovate negli articoli IX, X, e quelle elle ne risuluno, per poterne 
dedurre le regole da seguirsi nella risoluzione de’ triangoli , tanto ret- 
tangoli, che obbliquangoli 

, . . cos a — cos b cos c , , „ cos b — cos a cos c 

(ì) cos A — ; (z) cos B = 


(3) cos C > 


sen b sen c 
cos c — cos a cos b 
scn a sen b 


( 4 ) 


sen A 


sen a sen c 
sen B sen C 


sen b 


sen c 


(5) cot A scn B cos B cos c = col a scn c fra A, B , a , c 

(6) cot.// sen C cos C cos b = cot a sen b A , C , a, b 
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(7) cot B sen C + cos C cos a : 

(8) cot B sen A 4- co» A cos c 1 


cot b sen a fra J 5 , C, a, b 
1 coti sene 5 , c, i 
C, B , a, c 


(9) cot C sen B -+- cos B cos a = cot c sen a 

(10) cot C sen A cos A cos b = cot c sen b A , C, i, c 

, , cos ^ -J- cos .8 cos C ' . . cos B -+- cos A cos C 

(1 1) cos a 5 (i*).cosi=-. 


(. 3 ) 


sen B sen C 
cos C cos A cos B 


sen A sea C 


sen A sen B 

Essendo le formale precedenti generali, esse comprendono, come 
caso particolare, la soluzione dei triangoli rettangoli. Ponendo l’ango- 
lo A = 90*, avremo in questo caso particolare le seguenti equazioni , 
ciascuna delle quali deriva dalla corrispondente superiore, cui si è ap- 
posto un apice in alto per comodo delle citazioni. 

sen b sen c 

(4) *cn a ■■ 


sen B sen C 
ovvero cos B => cot a tang c 
(8)' cot B = cot b sen c 
(u>)' cos a = cot B cot C 
, cos C 

v ' sen B 


(1)' cos a = cos b cos c ; 

( 5 ) ' cos B cos c *s cot a sen c , 

(6) ' cos C *= cot a tang b ; . 

(10)' cot C = cot c sen b ; 

. * cos B 

(1*) cosi = ; 

sen C 

Posto ciò, passiamo alla 

Risoluzione dei triangoli sferici rettangoli. 

XIV. Caso /. Data l’ipotenusa a, ed un lato i, trovare B , C, c. 

Solai. Si avrà sen B = i cos C = tang i cot a ; cose — 

sena ® cos i 5 

l’ambiguità ebe havvi in B, perchfe un dato seno può appartenere a 
due archi diversi, sarà tolta dall’ osservare, che in virth della (8)’ B c 
i devono essere della stessa specie, vale a dire o acuti insieme, o ot- 
tusi insieme. 

Caso II. Essendo dati i due lati i, c dell’angolo retto, trovare l’i- 
potenusa, e gli angoli B, C. 

Soluz. Si avrà cos a = cos i cos c ; cot B =» cot i sen c ; 
cot C == cot c sen i ; ed in qnesto caso osservando le regole dei segni 
non vi sarà alcuna ambiguità. 

Caso III. Essendo dato l’ ipotenusa a, ed un angolo B , trovare 
b, c, C . 

Soluz. Sarà sen b = sen a sen B ; tang c s= tang a cos B . . . ( 5 )' 
cot C = cos a tang B . . . (li)'. Il lato b determinato per un seno 
dovrà essere preso della stessa specie di B . 


Digitized by Google 


Caso IV. Essendo dato il lato b coll'angolo opposto 2?, trovare 
<7, c, C. 

Soluz. Si avrà sen a = * Cn ^ ; sen c = tang b cot fi . . . ( 8 )' 


scn C — 


eoa B 
cos b 


scn B ' 

. (ia)'. Questo caso ammette doppia soluzione, es- 


sendo le quantità incognite determinate per seni. 

Caso V. Essendo dato b coll’ angolo adjaccnlc C , si domandano 
a, c, B. 

Sótu; . cot a = cot b cos C; tang c = sen b tang C; cos fi e senCcosò. 
Ca» VI. Dati i due angoli fi, C, si domandano i lati. 

Soluz. Sarà cos a = cot B cot C; cos b = c ° ~ — ; cos c = C ° 8 -— . 

sen C’ sen B 

Uniremo qni il seguente triangolo rettangolo, sopra il quale po- 
tranno esercitarsi i giovani studiosi . 

fi=z 3* 4»"; C= 1 C 5o »"y 

« = 4° 53 6 5 b = ió 6 20 ; c = 38’ a^' a3 ' . 

Risoluzione dei triangoli sferici obbliquangoli. 

XV. Caso /. Dati i tre lati d’uu triangolo sferico a, b ì c si do- 
mandano i tre angoli A, B , C. 

Soluz. Pongasi a -+- b - 4 - c = 2 è facile vedere che i valori di 
sent.zf, cos I A ec. esposti agli artic. XI, XII divengono i seguenti 

sen i A ~ l/ S - e - n - <?- C > 8en »Z±> ; co. \A - 

seno sene ^ 


scn t 


sen ò sen c 
sen p sen (/» — b) 


B = ./*» (?- c)'tn (p-d) ^ coiiBr= i 

K sen a sen e p sen a sen c 

' sen sen (/> — c) 


sen*C = l/?. ,, fr- a > ge °fr~ & >; cosiC-l/! , - 

f' sen a sen 6 V sen a seno 

le quali formule sono molto comode, e risolvono completamente il 
quesito. 

• Caso II. Essendo dati due lati a , b , con 1’ angolo A opposto ad 
a, si domandano fi, C, c. 

Soluz. 1 . Sarà fi dato dall* equazione sen fi = sol. ambig. 

1 sen a 

a. L’angolo C sarà dato dall’equazione ( 6 ) del § XHI, che è la se- 
guente cot A sen C -+- cos C cos b — cot a scn b, la quale considerando 
sen C, come incognita sarebbe di secondo grado. Si può risolvere fa- 
cilmente mediante un angolo ausiliario nel seguente modo. Pongasi , 
eot A = cos b cot <p, e la nostra equazione, fatte le opportune riduzioni. 
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sì cambierà nella seguente scn (C-+- <p) = * - allg ^ " en ? , essendo q> dc- 

tang a 

terminato dall’ equazione tang p = cos 6 tang ^ . Si calcolerà prima il 
valore di tp , c dietro questo quello di C-+-<p, donde si otterrà C. 

3 . Troverassi poi il lato c dall’ equazione (1) scritta Botto la se- 
guente forma, cos b cos c -f- cos A sen b sen c => cos a , la quale, ponendo 
cos b tang p = cos A sen b , ovvero tang p = cos A tang b , si riduce a 


cos (c — <p) = 


cos a cos p 


Conosciuto dalla precedente equazione il va- 


cos b 

lore di <p, si avrà da quest’ ultima il valore di c — <p, e quindi quello 
di c. E inutile avvertire, non doversi il presente angolo ausiliario <p 
confondere col precedente. 

Caso III. Dati i due lati a , b con l’angolo compreso C, trovare 
i due angoli A , B , ed il terzo lato c. 

Soluz. i. Gli angoli y/, B si troveranno mediante le formule (A) 
di Nepero, come si è detto al § XII, ed il lato c si troverà per la 

i< ■ sen C . scn C , .* , 

lormuia scn c = scn a = scn b — , ovvero per la formula 

sen A sen B 

cos c = cos a cos b -4- sen a sen b cos C, la quale corrisponde alla terza 
del § XIII. 

2. Si possono ancora gli angoli A , /?, ed il lato c trovare per le 
le seguenti equazioni del § XIII: 

j cotascnà — cos C cos b coti sena — cosCcosir 

(C) cot^ = — — ; ( 7 ) col B = 

sen o gen C 

( 3 ) cos c « cos a cos b -4- scn a sen b cos C , 

le quali formule si possono ridurre ad una forma comoda al calcolo 
logaritmico coll’ajuto di un angolo ausiliario. Si voglia, a ragion d’e- 
sempio, trovare 1 angolo A , ed il lato c. Pongasi eot a — cos Ccotip, 
ovvero tang (p = cos C tang a ; calcolato mediante questa equazione 
l’angolo <p, otte massi 

, . . „ sen <b — - p) 

cot A = cot C i — : cos c 


_ sen a cos ( b — * p) cos C 


sen <p sen p 

Cosi con uno stesso angolo ausiliario p si otterranno comodamente A^ c . 

Che se l’ultima equazione dividesi per sen c = scna Sl:n ^ 


ed il quoto 


dividasi poi per cot A ■■ 


sen A 

si otterrà comodiesima- 


cot 

scn <p 

mente c per 1 ’ equazione cot c = cpr A cot (b — p) . 

Ecco dunque le formule che si dovranno calcolare per trovare 
A , c in questo nostro caso 


(1) tang p ! 


: cos C taug a 
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, , . cot C sen (b — a>) ... . . 

(a) cot A = - ; (3) cot c = eoa A cot ( b — <p\ • 

sen (jj ' ? 

le quali sono piu spedite di quelle di Nepero, quando non si cerchino 
che A , c. 

Caso IV. Dati A , B , c, trovare a, ò, C. 

Solut. i. 1 lati a, b ai calcoleranno colle formule ( B ) di Nepero, 
come si è indicato al § XII. Quanto all'angolo C, ai otterrà o dal- 

„ . aen c sen A . „ 

I equazione sen C = ■ , oyyero dalla seguente 

eoa C = eoa c aen A sen B — eoa A eoa B , la quale mediante un angolo 
ausiliario <p calcolato con l' equazione cot <p = eoa c tang A si riduce a 

_ eoa A sen (B — <p) 
eoa C - — . 


aen <p 

z. Si possono le quantità incognite ottenere eziandio per le se- 
guenti equazioni del § XIII. 

/r , . cot^scn/J-f-cosBcosc ... , coti? scn^-4-cos.^ cose 

(5) cot a = ; (8) colò = 

sen c sene 

( 1 3) eoa C = eoa c sen A sen B — cos A cos B . 

Se non si yoglia calcolare che nn solo lato a, per es., e l’angolo C, 
allora non sarà necessario clic nn solo angolo ausiliario , e con una 
analisi simile a quella del caso precedente si otterranno le quantità cer- 
cale col mezzo delle seguenti lormulc 

D 

(ì) cot (p = cos c tang A 

, . cote COS (B <P) „ . rn , 

(z) cot a = — ; (3) cot C = cos a tang (/? — <p) . 

cos <p 

Caso V. Essendo dati due angoli A , B col lato a opposto ad A, 
si domandano b, c, C. 


Soluz. i. Si avrà b dall’equazione sen b — sen a 


sen B 
sen A 


*. Il lato c dipende dall’equazione (5) § XIII, che si può scri- 
y ere cosi cot a sen c — cos B cos c — cot A sen 1?, dalla quale si otter- 
rà c mediante un angolo ausiliario determinato da tang <p = cos Stanga, 

col quale essa diviene sen (c — <p) = ~~^ [ n g ’ 

3. L’angolo C si otterrà dall’ equazione 
cos a sen B sen C — cos B cos C = cos A , la quale ponendo 
_ .. . , _ cos A sen <p 

cot $ = cos a tang B diviene sen (C — Q) — - • 


Questo qninlo caso, come il secondo, è snscet libile di due soluzioni. 
Caso VI. Dati i tre angoli A, B, C, trovare i tre lati a, b, e. 
Soluz. Servono o ciò le formule (n), (ia), (i 3) del § XU1, in 
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n 

luogo delle quali è pili comodo adoperare i valori di senta, eoa fa ec. 
dedotti al § XI. Ponendo pertanto + = avremo 


(0 

_ 1 _ I / 

cos P cos (P A) 

, /cos (P — fi) cos (P — C) 

pne 4- n — 1 / - * . 

sen tfl = 1 / — 

sen B sen C 

9 

Y sen fi sen C 

(*) 

.... 1 1. 1 / 

cos P cos (P — B) m 

. . s /cos (P — A)cor(P — C) 

sen 7 0 = 1 / — 1 

sen A sen C 

” 9 

Y sen A sen C 

(3) 


cos P cos (P— C ) . 

coste |/co.(Mco«(P-*) 

sen tc = ■ / — 

sen A sen B 

“ 9 

y sen A sen fi 


Servirà per il solito esercizio dei casi sovra esposti il seguente 
triangolo sferico: 

A = 60’ 6' 48 ", 6 fi = 66’ 10' 18", o C = ni” za' 3 ",o 

a = 66 33 0,0' b = -]S *7 0,0 c = io 5 *7 o ,0 

Delle relazioni differenziali fra gli elementi del triangolo sferico, 
c risoluzione di alcuni casi particolari più comuni della Trigo- 
nometria. 

XVI. Accade spesse volte che siasi eseguita la soluzione esatta di 
nn triangolo sferico, di cui erano dati tre clementi, c clic si desideri 
la soluzione di un altro triangolo sferico, i di cui elementi dati po- 
chissimo differiscano da quelli del precedente già risoluto . In allora 
egli è chiaro che risolvendo il secondo triangolo, gli clementi inco- 
gniti risntterelibero essi pure pochissimo differenti da quelli trovati nel 
primo triangolo, ed in conseguenza le differenze fra gli clementi cor- 
rispondenti dei due triangoli resteranno sempre molto piccole . Quando 
pertanto esse sieno talmente piccole, che le loro seconde dimensioni 
sieno trascurabili, tali differenze potranno essere sempre riguardale co- 
me differenziali, e quindi esprimendo i differenziali degli elementi in- 
cogniti per quelli degli elementi cogniti, avremo delle equazioni, col 
mezzo delle cjuali potremo facilmente calcolare questi incogniti differen- 
ziali, che aggiunti algcbraicamente agli clementi calcolati del primo tri- 
angolo daranno senza altro calcolo gli elementi incogniti del secondo. 
Un tal modo di procedere serve non solo a valutare l’ influenza , che 
aver può sopra alcuni elementi del triangolo la variazione piccolissima 
di alcuni altri elementi, ma eziandio è quasi sempre preferibile alla so- 
luzione diretta nell’ ipotesi di due triangoli poco fra loro diversi, di cui 
siasi già il primo risoluto, perchè laddove quella esige tavole estese, 
e molta diligenza di calcolo, questa per lo contrario richiede sempre 
minori tavole, e minor fatica. Si rende pertanto importante d’investi- 
gare le relazioni fra i differenziali degli elementi del triangolo . A tale 
oggetto ponghiamo le equazioni (1), (z), ( 3 ) del § XIII sotto la forma 
(1) . . , cos a = eoa b cos c sen b sen c cos A 
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(a) . . . co» b — co* a co» c 4 - *cn a *cn c co» B 

(3) . . . co» c = co» a co» b sen a «en b co» C 

Differenziando ora la prima equazione, si otterrà 

dasena=zdb (cose seni — cosi sen c cos^)-f- dc( sen c cosi — cos c sen i co»^) 
- 4 - dA scn A sen i sen c • 

Ai coefficienti di db e di de può darsi ancora un’ altra forma 
molto comoda; infatti si ha 

. cosa — cose cosi 

cos c = cos a cos b-\- sen a seni cos C, e senccosvf = ; , 

sen b 

e ponendo in quest’ ultima equazione in luogo di cose il suo valore, 
troviamo sen c cos A — cos a sen i — sen a cos i cos C . 

Sostituiti questi valori di cose, e di sene cos A nel coefficiente 
di di, esso si riduce a sen a cos C . 

Con analoghe riduzioni il coefficiente di de si riduce a sen a cos B . 
Dividendo pertanto l’ equazione differenziale per scn a , otterremo 
, , _ , , j scn A scn i sen c 

fai . . . da = db cos C de co» B-\-dA — , 

' * scn a 

ove in virtù dell’equazione (4) del § XIII si avrà 

scn A sen i sen c _ , „ 

— = sen B sen c = sen i sen C • 

sen a 

I differenziali delle equazioni (»), (3) daranno del pari 

sen a sen c sen B , _ 

(i) . . . di = da cos C de cos A H "i~: da. 


essendo 


sen a sen c sen B 
sen i 


(e) ... dc« cos B da-\- cos A db -+ 


sen i 

sen c sen A = sen a sen C ; 

sen a sen i sen C 


sen c 


dC; 


. sen a sen i sen C „ . * j 

ove sarà ancora = *cn a scn B = Sen b scn A . 

sen c 

Dalla combinazione di queste tre equazioni potremo sempre dedur- 
re le espressioni di tre qualunque delle sei variazioni da, db, de, dA, 
dB, dC , date che sieno le altre tre, osservando che se qualche ele- 
mento del triangolo rimane costante, la sua variazione è zero, e le 
precedenti formule si riducono più semplici. 

Per dare un’ applicazione di queste formule, supponiamo che si do- 
mandino i valori di da e dB, essendo c costante, cd essendo date 
d A, db. Avremo in tal caso d c = o , e 1’ equazione (a) dara diret- 
tamente da = cos C db -+- sen b scn Cd A. Sostituito questo valore 

in ( 6 ), ed osservando che - = sen a sen C , avremo 

' sen b 
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sen C 


di- 


co» C *en b 


dA 


■e lati d’ un triangolo sferico, due dei quali molto si 
i’, domandasi 1’ angolo fra essi compreso . 


dopo le opportune riduzioni d B • 

' scn a sen a 

XVH. Occorre frequentemente, ed in particolare nell’alta Geode- 
sia, di dover risolvere i triangoli sferici nei due seguenti casi: 

1. Dati i tre 
avvicinino a go", 

2. Dati tre qualunque elementi d* un triangolo sferico, i di cui tre 
lati sicno piccolissimi in confronto del raggio della sfera, si domanda- 
no gli altri tre elementi. 

Quantunque si possano sempre, anche in questi casi, adoperare le 
formule generali date di sopra, tuttavia si può pervenire nel primo 
caso ad una formula approssimata pili comoda al calcolo numerico , e 
nel secondo caso si può ridurre la soluzione del triangolo sferico a 
quella di un triangolo rettilineo mediante un elegantissimo teorema do- 
vuto al celebre geometra Le-Gcndre. 

Per risolvere ora il primo caso proposto, sieno i lati a, b molto 
vicini a go°, e si cerchi l’angolo C, quando inoltre sia dato c. Se 
fosse a =z b = qo‘, sarebbe C = c, e differendo a, b poco da go’, C 
da c . Pongasi pertanto 


poco differirà 

e 

a = go 


Ponga 

« : b 


c r equazione cos C = 


pertanto 

9<>*— |8; 
cos a cos b 


C = c — (— cc; 
cos c — scn a. sen j8 


t a scn b 


trascurate le potenze di quarto ordine diverri 

4( t f + ^ ==<CO * C “‘ £/3) 


cos c — cc yQ 
cos c — x sen c = — 


cos ce cos j 3 

*■4-/3* 


4- 


o- fi — i (pi ' -f- /3*) cos c 


e quindi x 

sen p 

secondo ordine relativamente 


)» 

donde apparisce che x è ili 

ad «, /3, e perciò nel valore di 
cos C = cos (c x) legittimamente abbiamo potuto trascurare x\ x', 
che sarebbero stati di 4 , 6 ordine . Ora al valore di 2: si può dare 
anche un’altra forma più comoda. In fatti se pongasi t (a fi) = p, 

* (* — fi) = 9 , cosicché sia t£ = p 7 , fi — p — q , 

& fi — p' 9’, e $ («t’ -1- fi‘) — p‘ 4- q ' . Quindi si 
I -f- cos c 


r , avremo 
otterrà 


x = p‘ 


sen c 


— ?* 


= p' Ung i c — q' cot i c . 


Questo valore e espresso in parti del raggio; ma siccome in pratica 
p, q sono espresse in minuti secondi, cosi se si vorrà pure x espresso 
in secondi, converrà dividere il secondo membro per il numero dei 
secondi contenuti nel raggio, che rappresenteremo per r". Cosi sarà 

in secondi * *= -7, tangic — %, eolie, essendo log r" *= 5,3i4i»5i . 


20 

Per calcolare il valore di x da questa formula basterà adoperare quat- 
tro o cinque cifre decimali, ed aggiungendo secondo il suo segno il 
trovato x al lato c si avrà con precisione il valore di C, purché a, j8 
non superino due o tre gradi; che se eccedessero questi limiti, sareb- 
be piu sicuro il trovarlo colle formule generali del primo caso. 


Dei triangoli sferici, i cui lati sono piccolissimi 
in confronto del raggio. 

XVIII. Siano a , b , c tre lati d’ un triangolo sferico disegnato 
in una sfera di raggio r, ed i suoi angoli siano al solito A t B, C. 
Allorché i lati son piccolissimi in confronto di r, il triangolo molto ti 
avvicina ad esser rettilineo, c come tale si può il più delle volte trat- 
tare . In questa maniera però si viene a trascurare 1’ eccesso dei suoi 
tre angoli A, B, C sopra due retti, e per avere una soluzione più 
esatta convicn tener conto di un tale eccesso, lo che si può facilmen- 
te fare col mezzo del teorema del signor Le-Gendre, che andiamo ad 
esporre . 

Immaginiamoci che nella sfera di raggio = t sia disegnato un tri- 
angolo simile al dato, di cui sono a, o, c i lati, ed a tale oggetto 
se concentrica alla sfera di raggio r descriviamo col raggio = 1 una 
seconda sfera, ed in seguito dal centro conduciamo tre raggi agli an- 
goli A , il, C taglieranno questi la seconda in tre punti, i quali uniti 
con tre archi di circolo massimo daranno il secondo triangolo simile 

al primo, i di cui lati saranno evidentemente —, —, —, e gli angoli 

r r r 

A , B , C. Ora in questo secondo triangolo avremo 

.fa b c\ . b c 

cos A =» I cos cos — cos — 1 , sen — sen — . 

\ r r rf r r 

Se in luogo dei coseni e seni degli archi molto piccoli ~ v ~ v “ 

sostituiamo i loro sviluppi in serie, e trascuriamo le potenze superiori 
alle quarte, otterremo 


(b' -f- c' — <z’ 


&’c’\ 


\ a r' 

a4 r‘ 

“-4W 

' r' V* 6 r* 


Moltiplicando i due termini di questa frazione per i 


6r* 


c‘ » 

9 


trascurando sempre le potenze superiori alla quarta, e riducendo ot- 
terremo 


eoa A : 


ò’-J-c* — a' 


- 4 - 


c*— a a' b ' — a a* c’ — % b' c* 
a 4 ber' 


ole 


2 1 


Sia ora A' l’angolo opposto al lato a nel triangolo rettilineo, di 
cui i lati sieno a, 6, e. Egli fe evidente essere co»A‘ =- - * _C 


quindi 


•A’t 


a 1 -f- b* c l — a a‘ l' 


2 b c 
•2 a' c' — 2 b‘ c‘ 


l^b‘ c‘ 


In- 


trodotti questi ralori nell’ equazione precedente, si avrà 


cos A = coi A' — .sen' A' . Si vede pertanto, che eos A differisce 
6 r‘ 

da cos A' di una quantità di secondo ordine, e perciò ponendo 
A = A' x potremo trascurare le potenze di x superiori alla prima. 
Avremo cosi cos A =■ cos A' — z icn A\ che confrontato colla prece- 
dente equazione darà x = — — scnA\ e quindi A= A' g — - sen A. 

Frattanto è facile vedere, che t (4 c) sen A' è l’arca del triangolo 
rettilineo, la quale senza errore sensibile si confonde con quella del 
triangolo sferico . Ponendo dunque o questa o quella = ce , avremo 

A' = A — . Con un ragionamento analogo si otterrà K^B — - — ■ ; 

3 r‘ or 

C' = C — , cosicchb A' B -\-C = 1 8o° =. A B C ; . 

3r’ r 


Si potrà dunque considerar* — come l’eccesso dei tre angoli del tri- 
angolo sferico sopra due retti. Ciò posto verrà a conseguirsi il se- 
guente teorema notabile, che riduce la risoluzione dei triangoli sierici 
piccolissimi a quella dei triangoli rettilinei. 

» Essendo proposto un triangolo sierico, i di cui lati sono picco- 
«lissimi rapporto al raggio della sfera, se da ciascuno dei suoi tre an- 
55 eoli si toglie il terzo dell’eccesso sopra i due retti, gli angoli cosi 
«diminuiti potranno esser presi per gli angoli di un triangolo rettili- 
«neo, i eui lati sono eguali in lunghezza a quelli del proposto triao- 
«golo sferico»; o in altri termini: 

«Il triangolo sferico pochissimo curvo, i cui angoli sono A, B. C, 
«ed i lati a, b, c corrisponde sempre ad nn triangolo rettilineo, che 
«ha i lati della medesima lunghezza a, b , c, ed i cui angoli sono 
•» A — -j-t, B — -j-*» C — ji, essendo i l’eccesso de’ tre angoli A , 
B , C sopra due retti ». 

Scolio. L’eccesso « = — - si può sempre calcolare a priori coi 

dati del triangolo sferico considerato come rettilineo. Così, per esem- 
pio , se i due lati b, c t 1’ angolo A sono dati, sarà 1’ area 
* = t b c sen A . Se poi sono dati un lato a, e gli angoli 2?, C *d- 
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sa 


tacenti, troverassi 1’ espressione dell* arca a = I a' 
et 


scn B sen C 


Tro- 


sen (Zf — j— C) 

vato poi et, sarà t = , ore conterrà osservare, che i lati del tri- 

angolo ed il raggio r della sfera devono essere espressi nella stessa 
unità di misura lineare, nel qual caso la quantità — sarà no numero 


astratto, che dovrà ridursi in minuti secondi, quando gli angoli A, B, 
C sono dati in gradi, minuti e secondi. Chiamando pertanto r" il nu- 
mero dei secondi contenuti nel raggio, sarà « espresso in secondi = — «, 

r‘ 

// 

/* • • • • a • 

Il numero — per i triangoli disegnati in una medesima sfera è co- 
stante. Cosi per i triangoli disegnati nella superficie terrestre, se » 
loro lati siano espressi in metri, avremo log r = 6 , 8 o 338 , o quindi 

log —== 1,70666 — 10. E se i lati siano espressi m tese francesi. 


avremo log r = 6, 5 i.£o 6 ; log — = 1, a 863 o — 10 . 

Le cose dette fin qui sono bastanti per i frequenti usi della Tri- 
gonometria nell’Astronomia. Chi desiderasse per altro una maggior 
estensione, dovrà ricorrere ai Trattati di Trigonometria, c special- 
mente a quelli del siguor cav. Cagnoli e del signor Le-Gendre. 

Osservazione . Noi abbiamo supposto i triangoli sferici formati sem- 
pre dall'incontro di archi di circolo massimo sulla superficie della sfe- 
ra, ed in questa sola condizione si avverano i precetti dati nei §§ pre- 
cedenti. Havvi un coso in Astronomia comunissimo, quelle cioè di do- 
ver risolvere un triangolo sferico di lati piccolissimi, e tali che consi- 
derare si possono come linee rette. Siccome il piè delle volte uno dei 
lati è un piccolo arco di circolo minore, simile ad un areo dato di 
circolo massimo, così prima di accingersi alla risoluzione del medesi- 
mo è necessario ridurre l’ arco di circolo massimo a quello di un 
circolo minore ad esso paraleilo, e di un medesimo numero di gradi. 
Siano perciò i due archi simili J 9 ò, EF ( Fig . 3 ) compresi lira i cir- 
coli A B D, A b D, e descritti cogli stessi poli A, I). Condotte le 
perpendicolari BC , Ec sull’asse AD, saranno C, c i centri dei due 
archi Bb ed EF , dei quali il primo lo supporremo appartenere al 
circolo massimo descritto col polo A . Essendo essi simili avremo dalla 
Geometria la proporzione Bb: EF:: BC: Ec. Ponendo ora Bb — Gi 
EF—g , BC raggio della sfera =1; B E=l, sarà Ec=sen AE= così, 
e però dalla proporzione precedente dedurremo la seguente equazione 
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pm G cos S, la quale ci annunzia , che un arco di circolo minore è 
uguale al? arco simile del circolo massimo ad esso paralello molti- 
plicato per il coseno deli arco di circolo massimo intercetto fra 
essi, ad ambedue perpendicolare . Viceversa, se sia dato l'arco g di 
un circolo minore paralello ad un massimo, c da esso distante d| 
sarà l’arco corrispondente G del circolo massimo dato dall’equazione 



CAPITOLO I. 


Della sfera celeste c dei suoi circoli; loro uso nel determinare 
la posizione degli astri. 


1. Rimirando il cielo in una Leila notte scorsesi un indefinito nu- 
mero di corpi luminosi, come attaccati ad una superficie sferica. Chi 
ben li osserva facilmente si accorge^ eh’ essi sono dotati di un movi- 
mento, poiché sempre ne vede comparire dei nuovi all’ oriente, alzarsi, 
quindi discendere, finché spariscono all’occidente. Osservando attenta- 
mente questi movimenti non si tarda a riconoscere, che sono essi co- 
muni a tutti i corpi celesti, che si fanno sempre nella stessa direzione 
d’ oriento in oooUlent«, con celerità costante. Questa uniformità di di- 
rezione fa tosto sospettare tali movimenti non essere prodotti da una 
forza parzialmente impressa a ciascheduno, ma bensì dovere dipendere 
da una causa semplice, la qaale agisca su tutti egualmente. L'indagi- 
ne del principio, da cui tali moti dipendono, sarà riservata pel segui- 
to; ora colla guida della semplice osservazione procureremo di ordi- 
nare, e disporre in classi questa immensa moltitudine di corpi, che ci 
girano intorno. 

a. Tutti i corpi celesti indistintamente, che principiano a vedersi 
allo sparire del Sole descrivono dei circoli fra loro paralelli in questa 
volta celeste che ci circonda, continuando a vedersi finché ritorna il 
Sole sopra l’orizzonte. Essi principiano a comparire ad oriente, s’in- 
alzano a mano a mano, e giunti alla massima loro elevazione princi- 
piano a discendere inversamente per gli stessi gradi, per coi salirono, 
finché poi spariscono all’occidente. Se aranti il loro tramonto la chiara 
luce del Sole ce ne toglie la vista, non é già da credersi che vengano 
essi estinti; ma cessiamo di vederli solo perché la luce del Sole pih 
forte non lascia percepire il loro debole splendore, del che restiamo 
solidamente convinti seguendoli, dopo l’apparire del Sole, con un forte 
cannocchiale. Tutti gli astri descrivono regolarmente i loro circoli 
nello stesso tempo, poiché si c osservato, che se due stelle perven- 
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gono in una data sera alla loro massima elevazione contemporaneamen- 
te, se appariscono o spariscono insieme, giungono alle stesse rispettive 
posizioni contemporaneamente nelle sere successive. Questa osserva- 
zione generale soffre per alcuni un’ eccezione , ma siccome il numero 
degli astri, che a questa contraddicono, h assai piccolo, così potremo 
da principio farne • astrazione . 

Descrivendo pertanto le stelle dei circoli fra loro paralelli, b evi- 
dente dalla Geometria, che quanto piu i loro piani si discosteranno 
dal centro della sfera, tanto pili andranno diminuendo, lincile si ridu- 
cano ad essere uguali a zero . Quelle stelle che sono collocate in re- 

f ioni tali della slera celeste da descrivere circoli di pih in pili piccoli, 
orendo percorrerli nello stesso tempo di quelle che percorrono cir- 
coli maggiori, hanno una minore velociti. In tal guisa quelle che esi- 
stono nell’ultimo punto della sfera celeste descrivendo un circolo di 
raggio zero, dovranno eternamente restare in quiete. 

3. Per rappresentarci in qualche modo più chiaramente questi mo- 
vimenti immaginiamo, che per il centro della sfera celeste nella dire- 
zione del moto degli astri sia condotto un piano, e pel centro stesso 
della sfera sia condotta ad esso piano una perpendicolare. Egli è evi- 
dente, i.* che le stelle descriventi il circolo formato nella sfera cele- 
ste dall’intersezione dell’ anzidetto piano facendo il più lungo cammino, 
hanno la massima celeritA; a.' che i centri dei circoli descritti dalle 
altre stelle sono tutti situati in questa linea; 3.° che le stelle situate 
negli estremi della medesima sono immobili. 

4. Ciò premesso, chiamasi equatore quel circolo, che supponesi 
nella volta celeste tracciato dall’ intersezione del piano condotto pel 
centro della sfera nella direzione del moto degli astri. La perpendico- 
lare condotta pel centro dell’ equatore chiamasi asse del mondo, le sne 
due ultime estremiti chiamansi poli del mondo, o poli dell' equatore . 
Quello che è posto dalla nostra parte chiamasi polo boreale, o set- 
tentrionale, od anche polo nord. L’altro a lui diametralmente oppo- 
sto chiamasi polo australe, o meridionale , o anche polo sud. Oltre 
le riferite denominazioni ottengono eziandio quelle di polo artico, e 
polo antartico, corrispondendo il primo al polo boreale, il secondo al 
polo australe. Un circolo massimo della sfera celeste, che passa per i 
due poli dell'equatore, chiamasi circolo di declinatione . Dei circoli 
di declinazione ve ne sono pertanto infiniti, ed essi sono tutti perpen- 
dicolari all’equatore. 

5. La terra che noi abitiamo c anch’essa all" incirca di figura sfe- 
rica. Ciò si prova con molte osservazioni; la più semplice, che cade 
a tutti sott’ occhio, ù la seguente. Si è osservato, che andando dal 
nord al_,sud si scuoprono sempre delle nuove stelle dalla parte del sud, 
e se ne nascondono dalla parte del nord. Questa osservazione sempU- 
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cissima cì prova, che la terra non può esser piana, giacche se tal fos- 
se, non si dovrebbero nasconder delle stelle, c scuoprirne delle nuove 
comunque si andasse sopra di essa. La figura pili semplice, e che sod- 
disfa all’ incirca alle ulteriori osservazioni, che qui fra poco esporremo, 
b la sferica, il centro della terra essendo lo stesso di quello della vol- 
ta celeste. 

Ciò ben inteso, immaginiamoci per il centro della terra, e dell’os- 
servatore condotta una linea indefinitamente prolungata fino al cielo 
stellato : e che pel centro medesimo sia condotto nn piano perpendi- 
colare a qnesta stessa linea, e sia prolungato fino ad incontrare la sfera 
celeste. 11 circolo, che tal piano traccia nella volta celeste, chiamasi 
orizzonte , ed è quello che un osservatore in luogo libero ed aperto 
girando intorno a se stesso descrive col suo raggio visuale radendo il 
limite visibile della sfera celeste. La perpendicolare all’orizzonte, poco 
fa nominata, chiamasi asse dell" orizzonte , i suoi estremi sono i suoi 
poli, dei quali il superiore b appellato zenit, l’inferiore a questo dia- 
metralmente opposto chiamasi nadir. Siccome l’orizzonte e l’equatore 
sono due circoli massimi della sfera celeste, essi si tagliano in un dia- 
metro della medesima. I ponti, che nella sfera celeste corrispondono 
a questa intersezione, chiamansi punti di vero oriente, e di vero oc- 
cidente. Il primo trovasi dalla parte ove sorgono le stelle, ed il se- 
condo ove tramontano. 

Finalmente «e pei poli dell’ equatore, e per lo zenit si conduce nn 
circolo massimo della sfera celeste, sarà esso perpendicolare atte- 
nuatore ed all’orizzonte, dividerà per metà gli arcui diurni descritti 
dalle stelle in virtìt del loro moto diurno. Così quando gli astri sa- 
ranno giunti a questo circolo massimo, saranno alla metà nel loro giro 
diurno, e per questa ragione chiamasi meridiano . 

6. Apparisce dal fin qui detto, che l’equatore b un circolo, la di 
cui posizione b indipendente dalia posizione dell* osservatore nella su- 
perficie della terra. L’orizzonte poi ed il meridiano variano col variare 
di questa posizione . Immaginiamoci Un osservatore che viaggi dal nord 
al sud sempre sotto il medesimo meridiano. 11 suo orizzonte si va al- 
zando dalla parte del nord, ed abbassando continuamente dalla parte 
di mezzogiorno, perde continuamente delle stelle al nord, ne vede di 
nuove al sud. Supponiamo, che egli abbia percorsa tanta superficie 
terrestre, quanta ne abbisogna per far alzare l'orizzonte di un grado. 
Continuando a camminare nella stessa direzione si b osservato che per 
farlo alzare di un altro grado convien correre uno spazio uguale al 
primo, e cosi di seguito. Da questa osservazione semplicissima segue, 
che la terra è di figura presso che sferica . La grandezza dei suoi cir- 
coli massimi è = 3 bo volte la lunghezza del grado misurato. Si è tro- 
vato cosi, che la periferia della terra b all’ incirca 9000 leghe di Francia, 
voi- 1 . 4. 
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m r Chiamasi altezza di polo l' arco di meridiano compreso fra il 
polo e l’ or lesoli le . Quest’arco è uguale all’arco dello stesso meridiano 
compreso fra il zenit e l’ equatore, poiché tutti due sono complementi 
della distanza del zenit dal polo . La distanza del zenit dall’ equatore 
si chiama eziandio latitudine geografica dell’ osservatore , ed essa è 
australe, se l’osservatore è situato fra l’equatore ed il polo sud; è 
boreale se è situato fra l’equatore ed il polo nord. 

È evidente da ciò che precede, che a polo tanto pih si abbassa 
verso l’ orizzonte quanto piu ci avviciniamo all’ equatore , finché sotto 
l'equatore il polo trovasi nell’orizzonte stesso, ed allora l’orizzonte di- 
venta un circolo massimo che passa per i due poli, ed in conseguenza 
egli é perpendicolare all’equatore. Allontanandosi poi dall’equatore 
verso il polo boreale, l’orizzonte s’inclina di più in più all’equatore, 
il polo boreale si eleva sopra il medesimo, e di altrettanto si deprime 
il polo australe, finché arrivati sotto il polo stesso l’orizzonte si con- 
fonde con l’equatore. Simili fenomeni hanno luogo andando verso il 
polo australe. 

8. Abbiamo detto, che quasi tutti gli astri nascono e tramontano ad 
uno stesso luogo dell’ orizzonte in ogni tempo ; si è di più osservato , 
che quegli astri, i quali nascono allo stesso luogo, conservano sempre 
Ira loro le medesime distanze angolari, e le stesse relative posizioni. 
Ciò non può essere, se non supponendoli privi di ogni moto particolare, 
c quindi non avranno essi altro moto clic il diurno, o un altro a tutti 
comune, che con quello si componga . 11 non aver tali astri dei movi- 
menti particolari ha fatto si, che ad essi siasi dato il nome di stelle 
fisse. Vi sono per altro alcuni astri in cielo, i quali non sempre na- 
scono allo stesso luogo, nè tampoco conservano fra loro, e con gli al- 
tri la stessa posizione. I punti del loro nascere e tramontare, come an« 
che le loro posizioni ora sono sopra l’equatore verso il polo boreale, 
ora al disotto verso il polo australe. Questi astri hanno adunque oltre 
il moto diurno un altro movimento loro particolare che li distingue. 
11 non trovarsi essi costantemente alla stessa posizione ha fatto dar loro 
il nome di pianeti, che vuol dire erranti. I più grandi (ai nostri oc- 
chi) sono il Sole e la Luna. Vengono poi Mercurio, Venere, Marte, 
Giove, Saturno, Urano. Un’esatta osservazione del cielo ne ha fatto 
scoprire in questi ultimi tempi degli altri molto più piccoli ed invisi- 
bili ad occhio nudo. Sono essi Vesta, Cerere, Giunone e Pai- 
lade. 

<j. 11 Sole, in faccia al cui splendore tutti gli astri spariscono, ol- 
tre il moto diurno ha un altro movimento suo proprio. Vedremo in 
appresso il modo di osservare c determinare questo movimento. Frat- 
tanto supponiamo quello che sarà in seguito dimostrato: i.* che il 
moto del Sole si faccia in un circolo: 2 ." che il piano iti questo cir- 
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colo sia incrinato all’equatore di z 3 ' 28' circa; 3 .' che egli passi per 
il centro della sfera celeste come il piano deli’ equatore : 

Ciò presupposto è facile il vedere, che la sezione del piano, in 
cui il Sole si muove, con la sfera celeste sarà un circolo massimo 
della sfera inclinato all’equatore di > 3 ’ 28', metà del quale giacerà 
nell’ emisfero boreale, c inetà nell’ emisfero australe . 

Questo circolo si chiama ecclittica ; una perpendicolare condotta 
pel centro dell’ ecclittica al suo piano chiamasi asse dell' ecclittica , 
ed i suoi estremi si chiamano poli dell’ ecclittica . La sua inclinazione 
all’ equatore (che h ugnale all’angolo che gli assi dell’ equatore e del- 
l’ ecclittica fanno fra loro) chiamasi obbliquità dell’ ecclittica . L’ inter- 
sezione del piano dell’ ecclittica coll’ equatore diccsi linea degli equi- 
nozi. Quel ponto di equatore, in cui trovasi il Sole verso il 21 di 
Marzo passando dall’emisfero australe nel boreale, chiamasi equinozio 
di primavera ; equinozio d’ autunno chiamasi qnel punto comune al* 
l’ equatore ed all* ecclittica, ove trovasi il Sole passando dall’ emisfero 
boreale nell’ australe, lo che accade verso il 22 Settembre. 

io. 1 piani finora da noi menzionati sono i principali che gli astro- 
nomi considerano nella sfera celeste, e ad essi riferiscono la posizione 
di tutti gli astri, affine di poterli riconoscere in ogni occasione. Essi 
si riferiscono ora all’ equatore, ora all’ ecclittica, ea anche talvolta al- 
l’ orizzonte . Prendiamo di mira un astro qualunque , e riferiamolo a 
ciascuno di questi tre piani . 

1. * Per i poli dell’equatore, c per l’astro dato si faccia passare un 

circolo massimo. Questo circolo taglierà ad angolo retto l’equatore in 
un punto determinato e dipendente dalla posizione dell’ astro . Ciò po- 
sto, chiamasi ascensione retta di quell’ astro l’arco di equatore com- 
preso fra l’equinozio di primavera e l’intersezione del medesimo equa- » 

torc col circolo condotto per 1’ astro e pei poli ; essa contasi da 0° fi- 
no a 36 t» da occidente verso l’ oriente . Chiamasi declinazione dcl- 

t astro l’arco di circolo massimo che passa per l’astro, intercetto fra 
esso e 1 equatore . Se la stella è nell’ emisfero boreale, la declinazione 
dicesi boreale o positiva; se nell’ emisfero australe, dicesi australe o 
negativa, pcrchà relativamente all’ equatore cade in senso contrario . 

2. ° Se pel polo dell’ ecclittica, e pel medesimo astro si conduce un 
circolo massimo della sfera, esso chiamasi circolo di latitudine, e ri- 
esce perpendicolare all’ ecclittica . L’arco dell’ ecclittica compreso fra 
1 equinozio di primavera ed il circolo di latitudine chiamasi longitudi- 
ne deir astro, che come l’ ascensione retta, contasi da o* fino a 36 o* 
dall’occidente verso l’oriente. Chiamasi poi latitudine la distanza dej- 
1 astro dall’ ecclittica valutata nel poco fa menzionato circolo di lati- 
tudine , e questa dicesi boreale o positiva se 1’ astro è nell’ emisfero 
boreale ; australe o negativa se trovasi nell’ emisfero australe . 


/ 
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3 .* Finalmente immaginiamo che per Io zenit e l’astro sìa condotto 
un circolo massimo, il quale riuscendo perpendicolare all’ orizzonte vicn 
detto c orticaie . L' arce di circolo massimo compreso in questo verti- 
cale fra l’astro e l’orizzonte chiamasi altezza dell’astro. L’arco d’o- 
rizzonte compreso fra il piede del verticale cd il meridiano partendo dal 
sud viene dagli astronomi detto azimut. 

ti. Per illustrare quanto abbiamo deilo con una figura, rappresenti 
primieramente C il luogo dell’osservatore, il quale si crede sempre si- 
tuato al centro dell’ apparente volta celeste. ( Fig . 6) Sia OAR l’o- 
rizzonte, cosicché per l’osservatore posto in C è soltanto visibile tutto 
ciò che è al di suora Oli, cd invisibile quello che b al di sotto. Di 
questo circolo la figura ne presenta soltanto la metà, l’altra metà es- 
sendo supposta di dietro. Sia Z il zenit o polo dell’orizzonte. Rap- 
presenti EQ l’equatore, vale a dire quel circolo massimo della sfera 
celeste, paralellamente a cui essa sembra ravvolgersi da oriente in oc- 
cidente entro lo spazio di z 4 ore; P il polo dell’ equatore elevato set 
pra il nostro orizzonte, che per noi è il polo boreale. Se per P e per 
Z noi c’ immaginiamo condotto un circolo massimo della sfera, sarà 
questo al tempo stesso perpendicolare all’ equatore cd all' orizzonte,- a 
rappresenterà il meridiano. Se eiy, e q rappresentano due circoli mi- 
no ri della sfera celeste, i piani de’ quali siano p&ralelli all’equatore ce- 
leste. saranno essi tagliati dal meridiano ad angolo retto. Supponiamo 
che 1 ’ orizzonte tagli 1 ’ equatore , cd i paralelli in A , a , a! . Saranno 
evidentemente gli archi A Q, a q, a' q precisamente uguali alle distan- 
ze dei pnnti Q, q. q all’ orizzonte dall’ altra parte, ed in conseguenza 
se c’immaginiamo tre stelle che percorrano i tre circoli E A Q, eaq , 
e a q , queste arrivate ai ponti Ò, q , q' saranno alla metà della du- 
rata della loro apparizione visibile sopra l’ orizzonte , c quindi tanto 
tempo impiegherà un astro qualunqne a pervenire dall’ orizzonte al me- 
ridiano, quanto ne impiega dal meridiano a tornare all’orizzonte. Per 
questa ragione l’arco di un paralcllo intercetto fra l’orizzonte ed il 
meridiano chiamasi arco semidiurno. 

Essendo Z il zenit dell’orizzonte OR , ed £ Q l’equatore, sarà 
Z Q la latitudine di quell’ osservatore, che è posto in C, ed apparisce 
essere ZQ «= PR per essere tanto P Q quanto Z R uguali a 90* . 
Quindi la latitudine è sempre aguale all’ altezza del polo . 

1*. Supponiamo ora, che un astro in virtù del suo moto diurno 
percorra il suo paralello a q uniformemente , in modo che in >4 ore 
essendo partito da q siavi pur ritornato . Per il polo P si conduca nn ar- 
co Pa t il quale passi per l’ astro, e l’ accompagni in tutto il suo moto 
diurno. Essendo tutti i punti del paralcllo ugualmente distanti dal polo 
P, gli archi tutti Pa , Pi, Pc, Pq saranno fra loro uguali. Quindi 
se l’astro percorre in tempi uguali gli archi uguali a b. oc, cq saran- 
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no gli angoli aPb , bPc , cP<y fra loro ugnali. Posto ciò, supponia- 
mo T astro nascente in a. Siccome, per ipotesi, in z4 ore percorre 
uniformemente i 360° del suo paralcllo , così in un’ ora ne percorrerà 
io". Se pertanto in un’ora da a si sarà trasportato in i>, sarà l’an- 
golo aPb di i5‘, e l’angolo aPq diminuirà in un’ora di i5‘, in due 
ore del pari diminuirà di 3o”, e così di seguilo. Risulta di qui, clic 
gli angoli compresi al polo dell’equatore fra il meridiano ed un circolo 
che accompagna l’astro nel suo moto diurno variano proporzionalmen- 
te al tempo m ragione di ìS gradi per ora, e per questa ragione so- 
no detti angoli orarli. Si fissa 1’ origine degli angoli orarii nel meri- 
diano, ai «piali si attribuisce il segno -4- nell’emisfero occidentale dopo 
il passaggio degli astri per questo circolo, ed il segno — avanti il pas- 
saggio nell’ emisfero orientale , Risulta ancora, clic se è dato l' angolo 
a P q al polo compreso fra il meridiano e 1’ astro nascente, si avrà il 
tempo che l’astro impiega a giungere dall’orizzonte al meridiano, con- 
vertendo questo angolo in tempo a ragione «li i5° per ora, ossia di 
quattro minuti di tempo per ogni grado. Viceversa, se rapporto ad 
un determinato astro sarà dato il tempo della sua mezza apparizione 
diurna, si avrà l'angolo aPq riducenao il dato tempo in gradi a ra- 
gione di i5° per ogni ora. 

i3. Sia di nnovo OR l’orizzonte, Z lo zenit, EQ l’equatore, 
P il suo polo, sarà PZO il meridiano. ( Fig . 7) Y K rappresenti l’cc- 
clittica inclinata all’ equatore «li a3* z8 . E sia il suo polo, ed Y l' c- 
quinozio di primavera. Finalmente sia S un astro qualunque nel ciclo 
stellato. 

1. Per P e per S condotto mi arco «li circolo massimo fino all’e- 
quatore, riuscirà il qnesto perpendicolare, e sarà P A = gp” . L' arco 
SA si chiama declinazione dell’ astro, e«l è questa boreale se l’astro 
cade fra l’ equatore ed il polo P, australe se cade dall’ altra parte del- 
1’ equatore; il circolo PS A chiamasi circolo di declinazione. La di- 
stanza.^ Y del punto A dall’equinozio chiamasi ascensione retta del- 
1 astro iS 1 , e questa si conta «la zero fino a 36o*. I due archi A Y, 
A S determinano completamente la posizione dell’astro S. Egli è ora 
evidente , che l ’ A R (si segna così 1’ ascensione retta di un astro ) e 
la declinazione restano inalterate in vrrtu del moto diurno, perchè se 
1 astro S si allontana «lai meridiano, anche l’equinozio Y d’altrettanto 
se ne allontana nello stesso tempo in virtù del moto diurno. 

a. Se per E e per S si conduce un circolo massimo , sarà <|ue- 
sto perpendicolare- all ecclitticì^ e si chiama ^c/rco/o di latitudine . 
L arco S l. denotante la distanza dell’ astro fiali’ ^eclittica si chiama 
latitudine dell astro, che c boreale o a(Ts}ralc, secondo che l’astro 
trovasi nell emisiero boreale o australe «lelf cccliltica. L’ arco «li ec- 
clittica L Y denotante la distanza di L dall’ equinozio si chiama lori- 
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gitudine dell' astro. Anche qui 'e evidente essere la longitudine e la- 
titudine di un astro indipendente dal moto diurno, e restar la stessa 
a tutte le ore del giorno. 

3.” Finalmente se per lo zenit Z, e per l’astro S si conduce un 
arco Z S H sarà questo il verticale dell’astro; SII sarà la sua altezza 
sopra l’orizzonte, ed OH distanza di H dal meridiano valutata nell’o- 
rizzonte si chiama azimut dell' astro. Egli è evidente, che l’altezza 
e l’azimut variano ad ogni istante per l’ elicilo del moto diurno. L’a- 
zimut O H è eziandio uguale all’ angolo O Z II formato al zenit fra il 
verticale cd il meridiano . L’ angolo Z P S compreso fra il meridiano 
ed il circolo di declinazione chiamasi angolo orario. 

CAPITOLO II. 

Dei meni, de’ quali si deve far uso per determinare l ’ AR „ 
e la declinazione degli astri; loro usi principali. 

Descrizione e verificazione delle Macelline Astronomiche . 

li. J-Ja prima cosa che far deve un osservatore c di ben deter- 
minare la direzione del meridiano del luogo, ove si propoqe di stabi- 
lire le sue osservazioni. Il meridiano b un piano perpendicolare all’o- 
rizzonte, che passa per lo zenit, e per il polo dell’ equatore. Quando 
adunque siasi riconosciuto il polo dell’equatore, basterà far passare per 
esso, e per il centro’ del nostro- occhio un piano verticale, che sarà 
evidentemente il meridiano . Si riconosce la posizione del polo dall os- 
servare quelle stelle, che in virtù del moto diurno non cambiano di 
sito dentro lo spazio di z£ ore. Tutti conoscono la stella polare, la 
quale, quantunque no» sia esattamente situata nel polo, può tuttavia 
servire a dare una direzione molto prossima al vero per una prima in- 
dagine della posizione del meridiano. 

Il moto diurno del Sole ci somministra un altro- mezzo piu sicuro 
ed esatto per determinarne la posizione. In virtli del moto diurno, il 
Sole descrive tutti i giorni un circolo paralello all’equatore, ed £ a 
tutti noto come la sua viva luce intercettata da un corpo opaco lar 
sci dietro di esso un ombra, che b d’ ugual lunghezza quando la soa 
altezza sopra l’orizzonte è la stessa. Di più, siccome il Sole si eleva 
sopra F orizzonte fino ad acquistare la sua massima altezza sut meri- 
diano, e dopo il suo passaggio per il meridiano, discende inversamente 

f ier gli stessi gradi, pei quàli si era inalzalo; egli avrà evidentemente 
a stessa distanza dal meridiano, quando in uno stesso giorno avrà la 
stessa altezza sopra 1’ orizzonte , ossia quando le ombre di uno . stesso- 
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oggetto di qua e di là dal meridiano hanno la medesima lunghezza. 
Ciò posto, facilmente si comprenderà la ragione del seguente metodo 
per descrivere la linea -meridiana in un dato luogo . 

( Fig . 8 ) In un piano orizzontale descrivasi un circolo, e nel suo 
centro s’ innalzi uno stilo verticale, e tale che la sua ombra possa en- 
trare dentro del circolo verso g h della mattina . 

Si osservi alla mattina avanti mezzogiorno il punto B verso 1’ oc- 
cidente, in cui 1 ’ ombra dello stilo entra nel circolo , e si noti questo 
punto con diligenza . Dopo mezzogiorno l' ombra dello stilo rivolgen- 
dosi verso levante si allunga a proporzione, che il Sole discende. Si 
noti il punto -4f, in cui torna a tagliare il circolo. Si divida l’arco 
BA per metà in JP, e la linea MCPN rappresenterà la direzione 
della meridiana . Il piano verticale eretto sopra questa linea sarà il 
meridiano stesso. 

i5. Noi supporremo per ora l’osservatore provveduto di un esat- 
tissimo orologio a minuti secondi, di un quadrante diviso in gradi, mi- 
nuti e secondi, e di uno st tomento dei passaggi. 

L’ orologio è una macchina composta di un roteggio , il quale fa 
muovere tre indici, uno dei quali segna le ore, l’altro i minuti, il ter- 
zo i secondi di tempo. Il moto del roteggio è moderato da un pen- 
dolo, dalla lunghezza del quale dipende la durata di ciascheduna oscil- 
lazione. Scorciando il pendolo, ogni oscillazione si compie in un tem- 
po più breve; allungandolo, si allunga eziandio la durata dell’ oscilla- 
zione. Noi supporremo il pendolo ridotto ad una tale lunghezza, che 
una stella fissa impieghi esattissimamentc z 4 h o' o" a partire dal me- 
ridiano, e ritornarvi, ossia noi supporremo, che nel tenipo, in cui 
si compie la rivoluzione diurna delle stelle fisse, il pendolo faccia pre- 
cisamente 864-00 oscillazioni, tanti appunto essendo i minuti secondi 
contenati in z4 ore . Un tal orologio sarà da noi detto orologiò astro- 
nomico . 

Il quadrante è un quarto di circolo , la cui circonferenza c divisa 
esattamente in gradi, minati e secondi . E monito di un cannocchiale 
girevole intorno al suo centro ad oggetto di poter vedere anche i più 
piccoli astri, e serve a determinare la loro elevazione sopra l’orizzon- 
te, o la loro distanza dal zenit. Per ordinario si applica ad un solidis- 
simo muro eretto sulla direzione del meridiano , serve a misurare la 
distanza dal zenit degli astri, mentre passano pel meridiano stesso, ed 
allora prende il nome di quadrante murale. Se poi si può dirigere a 
qualunque parte del cielo, prende il nome di quadrante mobile. 

{Fig. q) Per comprendere l’uso del quadrante murale, sia ZONR 
la circonierenza del meridiano celeste situata ad una distanza infinita- 
mente grande da noi. Concentrico a questo s’immagini un circolo di 
dimensioni finite, come di 6 o 8 piedi di raggio, e sia esso rapprc» 
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dentato in z onr. Rappresenti 0 R la sezione dell’ orizzonte col meri- 
diano, e sia ZA N la linea che dal zenit va al nadir. Posto ciò, ar- 
rivi un astro al meridiano in S, e mandi un raggio di luce al centro 
del circolo in A , il quale si prolunghi in s. È manifesto essere SO 
l'altezza meridiana dell’astro sopra l’orizzonte, ed SZ, suo comple- 
mento, ne rappresenta la distanza dal zenit. Ora sr ed sn sono evi- 
dentemente due archi simili ad SO , SZ; ossia comprendono lo stesso 
numero di gradi, minati e secondi . Se adunque misureremo s n, avre- 
mo la distanza dell" astro dal zenit ; se misureremo s r, avremo invece 
la sua altezza sopra 1’ orizzonte . 

Il quarto di circolo nsr h nella macchina in questione di ottone, 
e tenuto insieme da’ raggi nA, A r pure di ottone. La linea Ash 
un cannocchiale girevole intorno al centro A ; si può fermare in qua- 
lunque punto del quarto di cerchio, ed è destinato a ricevere il rag- 
gio di luce proveniente dall’astro S . Dei fili sottilissimi di ragno odi 
seta tesi ne) foco del cannocchiale indicano la direzione dell’ asse ot- 
tico del medesimo , e quando l’ immagine dell’ astro si fa coincidere 
coll’ intersezione di questi fili, allora il raggio di luce proveniente dal- 
l’astro si confonde con l’asse ottico del cannocchiale, il quale in que- 
sta posizione fermato dà la distanza sn o SZ dell’astro dal zenit me- 
diante le divisioni scolpite sulla macchina. 

Per ultimo lo stromento dei passaggi è un cannocchiale sostenuto 
da un asse, che si può rendere orizzontale mediante un livello a bolla 
d’ aria . L’ asse ottico del cannocchiale è perpendicolare all’ asse orizzon- 
tale della macchina; cosi avendo diretto quest’ultimo nella vera linea 
di levante a ponente, l’ asse ottico descrive la superficie del meridiano. 
L’ asse del cannocchiale è indicato dall’ intersezione di due fili sottilis- 
simi tesi ad angolo retto nel foco dell’ obbiettivo. Quando un astro 
corrisponde a questa intersezione, trovasi allora nei meridiano. Qncsta 
macchina è destinata ad osservare con precisione il momento, in cui 
un astro qualunque passa al meridiano in virth del suo moto diurno, 
e perciò è necessario , efie l’ orologio astronomico , di cui abbiamo 
fatto menzione, gli sia collocato abbastanza vicino, affinchè 1’ osserva- 
tore possa notarne le oscillazioni. 

Provveduto l’osservatore di questi stromenti (de’ quali daremo in 
fine di questo capitolo una pih ampia descrizione), passiamo a vedere 
come possa formare un catalogo di stelle, determinando la loro posi- 
zione col mezzo dell’ ascensione retta, e declinazione . 

Problema I. Determinare la latitudine geografica dell’ osserva- 
tore, ossia la distanza del suo zenit dalC equatore . 

16. (,Fig. io) Sia IPZR il meridiano, O il luogo dell’osservatore, 
7 . il suo zenit, P il polo dell’ equatore, HO li l’ orizzonte, O Q l’ equa- 
tore, o piuttosto la Sezione dell’ equatore col meridiano, a b la sezione 
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di nn paralcllo all’ equatore descritto da on astro che non tramonti 
giammai . Quando questo astro passa al meridiano in a, si osservi la sua 
altezza meridiana a/l, e 12 ore dopo, essendo dal sno moto diurno ri- 
condotto al meridiano sotto il polo P in b, si osservi pure la sua al- 
tezza Rb. A motivo di Pa = Pb è cliiaro essere l’altezza PR del 
polo = i (R a Rb) ; cioè si a<,rà_ la latitudine di un dato luogo os- 
servando l'altezza meridiana di una stella che non tramonti giam- 
mai, tanto nel suo ‘passaggio superiore, che nel suo passaggio in- 
feriore, e prendendo la semisomma di queste due altezze . 

Esempio. Dietro molte osservazioni ho trovato la massima altezza 
della polare nel suo passaggio superiore . . . . =*47* 4 45 5 3 

La minima altezza nel suo passaggio inferiore . . = 43 43 *0 , 7 

Semisomma, ossia latitudine = 45 *4 3 , o 

Parimente, massima' altezza di J 3 orsa minore . . = 60° zq 2 3 , 7 

Sua minima altezza nel passaggio inferiore . - . = 3 o 18 43 , a 

Latitudine = 4 $ *4 3,4 
donde apparisce potersi stabilire la latitudine dell' Osservatorio di Pa- 
dova = 45 ” » 4 ‘ 3 ,a, che fe il medio dei due precedenti riaultamenti. 
Dietro un gran numero di osservazioni da me riferite nel primo volu- 
me dei nuovi Atti dell’ Accademia di Padova trovo la latitudine 
S=» 43 ° 24' a", 5 o . 

Problema II. Determinare la declinazione d’ un astro , ossia la 
sua distanza dall' equatore . 

17. (Fig. 10) Sia IIZR il meridiano, P il polo, Z il zenit, O Q 
l’ equatore, S 1 ’ astro di cui si domanda la declinazione . Col quadrante 
murale si osservi la sua distanza dai zenit Z S . La declinazione S Q 
sarà = latit. Z Q — dist. oss. Z S. Se questo resto è positivo la de- 
clinazione è boreale, e se è negativo, come per un astro situato in - 
S", la declinazione è australe. 

Se poi l’astro fosse fra il zenit ed il polo, come in S\ la sua de- 
clinazione S' Q è = latit. -1- dist. osserv. Z S’ ; e quando questa gom- 
ma supera 90“, come accaderebbe per un astro nel suo passaggio in- 
feriore, allora la declinazione è il supplemento di questa somma. 

Problema III. Esporre il modo di osservare l’ AR degli astri col- 
l’ajuto dell’ orologio astronomico, e dello stromento dei passaggi. 

18. {Fig. 11) Rappresenti M N la direzione del meridiano, a cui si 
vanno successivamente presentando in virtù del moto diamo tutti i 
punti dell’equatore e dei suoi paralelli. Sia l’equinozio in Y. Allor- 
quando il punto Y dell’equatore trovasi sul meridiano, supponiamo, 
che l’orologio mettasi in moto, essendo stati i suoi indici collocati in 
o H d o". Ravvolgendosi la sfera celeste in modo da terminare la sua 
rivoluzione in i4 ore, tutte le volte che l’orologio segnerà o h d o", 

voi, u 5 
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l’ equinozio Y sari ritornato al meridiano . Siccome poi il moto diurno 
della sfera celeste è uniforme, così in un’ora il punto Y dell’equatore 
sì slontanerà dal meridiano della a£' parte di 36o°, ossia quando l’o- 
rologio segnerà i h o' o", passeranno pel meridiano tutte quelle stelle, 
che hanno i5' di AR ; a z ! ' o' o" ri passeranno quelle che hanno 3o’ 
d’ AR, e così di seguito. Laonde il tempo dell' orologio convertito in 
gradi a ragione di 1 5’ per ora darà V AR di quelle stelle , che tro- 
vanti sul meridiano . Così se , a cagion d’ esempio , una stella passa 
pel meridiano, mentre l’orologio segna 5 11 a' a5", V AR di quella stella 
sarà = 75 " 36' i5". 

Scolio I. Tutta la difficoltà consiste a regolale I’ orologio in modo 
che segni o ’ 1 o' o" allorquando 1 ’ equinozio di primavera passa pel me- 
ridiano, lo che suppone esattamente conosciuto quel punto particolare 
dell’ equatore, a cui corrisponde 1* equinozio . Ora essendo P equinozio 
l’intersezione deU’ecclittica con l’equatore, ben si comprende non po- 
tersi questo esattamente conoscere, se piu da vicino non si esamini la 
teoria del Sole. Sarebbe tolta questa difficoltà se si conoscesse VAR 
particolare di una sola stella, poiché per regolare l’orologio altro non 
dovrebbe farsi che convertire questa A R in tempo; porre gl’indici 
dell’ orologio nell’ ora così ritrovata , e metterlo in moto quando que- 
sta stella venisse a passare pel meridiano. In allora saremo sicari che 
egli segnerà o b o' o' allorquando vi passerà l’equinozio. Ma anche per 
conoscere VAR di questa stella convien ricorrere a dei confronti sta- 
biliti colla teoria del Sole; perciò noi per ora supporremo, che que- 
sta A R sia già stata determinata, e ad essa siano atatc tutte le altre 
riferite. In tal guisa comprenderemo come gli astronomi abbiano po- 
tuto formare un catalogo di stelle, ove registrate si trovino le loro 
AR , c le loro declinazioni. 

Scolio II. Confrontando fra loro i due successivi passaggi di una 
medesima stella pel meridiano, comprenderemo facilmente se I orologio 
sia ben regolato, o no; giacché se la differenza di questi passaggi è 
di 24 - ore precise, è un indizio «ssere egli ben regolato; diversamente 
si allungherà o si accorcerà il pendolo finché l’osservata differenza sia 
di o o' , oppure si terrà conto del suo acceleramento o ritardo 
diurno . 

Usi delle deelinationi, ed ascensioni rètte delle stelle fisse « 

19 . Una volta determinate le ascensioni rette, e declinazioni delle 
stelle fisse, potranno applicarsi a diversi importantissimi usi astronomici 
* geografici. Lasciando per ora da parte il sommo vantaggio, che 
dalle stelle fisse ritraggono gli astronomi nel riportare ad esse la po- 
sizione dei pianeti, delle comete, e di tutti gli astri ch« hanno un moto 
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proprio indipendente dal moto diamo ci limiteremo ai seguenti usi: 

i.* Le AR ci presentano l’ordine, in cui nell’orologio astronomi- 
co si succedono le stelle nel loro passaggio pel meridiano . Di falt* le 
A R ridotte in tempo a ragione di 1 5* per ora danno il passaggio dei 
corrispondenti astri al meridiano, ed il loro confronto c’ ìndica V ordi- 
ne con coi si succedono. 

a.* Le declinazioni c’ indicano in «inai distanza dal zenit passar de- 
tono gli astri nel meridiano, data la latitudine, e viceversa servono a 
determinare la latitudine, quando siasi osservata la distanza meridiana 
dal zenit. Di latti chiamata 8 la declinazione di un astro (che suppon- 
go boreale), L la latitudine geografica dell’ osservatore, Z la distanza 
meridiana dal zenit, si avrà Z = Z. — 8, e quindi £ = Z -f- 8. Se la 
declinazione sarà anatrale, dovrà 8 considerarsi come negativo. 

3." he. A R e declinazioni insieme somministrano il mado di tro- 
vare nell’ orologio astronomico 1’ ora in cui nasce o tramonta un dato 
astro, allorquando si conosca la latitudine dell’osservatore. ( Fig. ì z) 
Sia di fatti HR l’orizzonte, Z il zenit, EQ l’equatore, P il suo po- 
lo, ed e q sia un paralcllo all’ cavatore percorso da un astro , la cui 
declinazione sia 8 ; allorquando 1’ astro m virth del suo moto diur- 
no perviene al ponto e, sorge sopra 1’ orizzonte, se è dalla parte d’ o- 
ricntc, ovvero tramonta, se è dalla parte d’occidente. Il tempo impie- 
gato dall’astro fino al meridiano è (come abbiamo già dimostrato) e- 
«prcsso dall’angolo eP Q ridotto in tempo a ragione di i5 gradi per 
»/ Tutto adunque si riduce alla ricerca di questo angolo. Ora ne! 
triangolo ZPe abbiamo Z P = ao' — Iatit. Z Q = qo° — L : 

« * = / 7 ^7 P S ~ . 9 °° dccL dcU ’ astro = V* — 8 , Z e = 90*. 

V nindi dalla i rigonometria avremo 


€08 P = 


€08 Z C — C08 Z P €08 P e 


"sen Z P sen P e = ~ tan = L ta "S S ’ 


Trovato col mezzo di questa formula l’ angolo P. e ridotto in tempo, 
se si sottrae dal tempo del suo passaggio pel meridiano, si avrà il 
momento, in cui 1 astro nasce, e se si aggiunge, si ha il tempo in 
eoi tramonta. 1 


Scolio. È inutile rammentare, clic le declinazioni boreali devono 
essere riguardate come positive, e le australi come negative. 

Caroli. I. Se 8=so, ossia se l'astro si trova nell’equatore, in al- 
lora avremo cosilo, e quindi P = 90". Perciò in questo caso il 
tempo impiegato a pervenire dall’orizzonte al meridiano sarà di 6 ore, 
e 1 arco diurno di 11 ore, qualunque d’altronde sia la latitudine L . 
01 vede di qui che tutti i paesi della terra hanno i giorni uguali alle 
notti, quando il Sole si trova nell’ equatore, lo che accade verso il at 
di Marzo, c verso il za di Settembre. Lo stesso accade se L = o. 
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qualunque sia S; Tale a dire, che tulli gli astri stanno sopra F oriz- 
zonte u* per tutti i paesi situati sotto l’equatore, c perciò quelli os- 
servatori avranno sempre i giorni uguali alle notti. 

Coroll. II. Se S è positivo, ossia se l’astro è situato nell’emisfero 
boreale (considerando L. positivo) sarà cos P una quantità negativa, e 
perciò /* > 90" > 6'\ Dunque tutti gli astri situati al di sopra dell’ e* 
quatore impiegano piu di 1 a ore a percorrere la porzione (fi paralcllo 
compresa al di sopra dell’ orizzonte . Apparisce di qui la ragione, per 
cui fra il ai di Marzo ed il zi di Settembre trovandosi il Sole nel- 
1’ emisfero boreale, sono i giorni più lunghi delle notti. 

Coroll. III. Se S è negativo, cioè se l’astro è australe, sarà cos P 
positivo , e perciò P < go° <C 6 11 , onde 1 ’ apparizione diurna per le 
stelle australi sarà minore di 1 a ore ; e per questa ragione nei mesi 
d’inverno fra il aa di Settembre ed il zi del seguente Marzo tr ovari* 
dosi il Sole nell’emisfero australe, i giorni sono minori delle notti. 

Scolio . Affinchè l’ astro nasca o tramonti sopra un particolare oriz- 
zonte, conviene che (fatta astrazione dai segni) sia sempre cosP<», 
e quindi tang L. tang ì <1 1 e tang L <C cot S , ovvero L <C 90° — S . 
Se sarà L = 90 ° — ó tutto il paralcllo, è situato al di sopra dell'oriz- 
zonte, e lo toccherà nel suo punto più basso. Se L > 90° — è l’a- 
stro non tramonta giammai, essendo il suo paralello tutto compreso 
sopra il nostro orizzonte. Tali sarebbero per noi gli astri, che hanno 
una declinazione maggiore di 44 ° 36 '. Quelli poi che hanno una decli- 
nazione australe maggiore di 44 ° 36 ' non sorgono giammai sopra il no- 
stro orizzonte. È facile render ragione di tutte queste apparenze con 
apposite figure, o col mezzo di un globo. 

ao. Servono ancora le A R e le declinazioni degli astri a determi- 
nare la loro posizione rapporto all’orizzonte ad ogni dato istante di 
tempo nell) orologio astronomico; vale a dire servono a determinarne 
1’ altezza e 1’ azimut ad ogni momento . 

(Fig. l 3 ) Sia ad un qualunque istante l’astro in S . Condotto per 
to' zenit Z il verticale Z pongasi S H =: altezza dell’astro =à; l’an- 
golo P Zìi = Z, e sarà esso il supplemento dell’azimut OH. Si chia- 
mino, come sopra, L la latitudine Z Q , S la declinazione Q q dell’ a- 
stro, c 1 ’ angolo orario S P Z pongasi = P . Avremo 

_ cos Z S — cos Z P cos P S sen li — sen L sen S 

COS P rz—f, =5-7; 03 ? ? > 

sen Z P sen P S cos C cos 0 

donde ricaveremo sen li = cos L cos S cos P sen L sen S . Ottenuto 
da questa equazione il valore di h , si avrà l’ angolo Z col mezzo 

COS $ SCO P . . . 

della formula sen Z = ■ • Le (piantiti h ? Z si possono ezian- 

cos h 

dio facilmente ottenere dai precetti esposti nella trigonometria (§ XV* 


caso ITI.) per la risoluzione del triangolo PZS , in coi si conoscono 
due Iati P Z, P S con l’angolo da essi compreso. Le formule ivi ri- 
ferite riescono comodissime al calcolo logaritmico, ed applicate alle’ 
presenti denominazioni divengono 
(1) tang <p = cot 8 co» P ; 


’?>)• 


( (i) tang <p = cot 5 coi P ; 

(^ ) (a) tang Z = f an p ^ scn ^ . (3) tang h — cos Z tang (L ■ 

( W 6 cos.( L + <p)’ W ° 

Può talvolta accadere che si desideri di conoscere l’altezza dell'astro, 
l'angolo Z, e l’angolo S formato dal verticale, e dal circolo di de- 
clinazione, al quale si dà il nome di angolo paralattico. In tal caso 
le formule di Gauss esposte di sopra (Trig. XII) somministreranno la 
seguente comodissima soluzione , ove per K intendiamo la distanza di 
S dal zenit, ossia il complemento di h . 


(*) 


f (i) sen -f (Z — S) scn 4 fi = cos t P sen ♦ (L — 8) 


2 ) cos ♦ (Z — S) sen ♦ h' = sen ♦ P cos 4 (L 4 - 8) 

( 3 ) scn I (Z -+- S) cos i h = cos i P cos ♦ (L — 8) 

t ( 4 ) cos ♦ (Z -f- S) cos * H sen I P sen f (L -+- 8 ) 

dalle quali con somma facilità si ricavano i valori di Z, 5 , h' . 

21. Un altro uso importantissimo delle ascensioni rette, c declina- 
zioni delle stelle si è di determinare con molta precisione la correzione 
da farsi al tempo segnalo da un orologio astronomico, qualora siasi 
notato io esso il tempo , in cui una data stella giunge ad una deter- 
minata altezza. In fatti nel- triangolo PZS conosciuti i tre lati, si avrà 

l’angolo orario P colla formula sopra riferita cos P = ° ^ 8Cn ^’ 8en ^ 

cos L cosò 

e se le lettere A', L\ 8' esprimono i complementi di A, £,, 8 la for- 
mula precedente somministrerà le seguenti 

, . „ cos A' — cos U cos 8' 

(1) cos P = p ; 

sen L sen 8 


(2) sen iP= I (3) h 'y . 

* sen L sen B “ V sen// senB 

ove p = f (Ji -4- U -f- y) * Le ultime due formule sono comodissime 
pel calcolo logaritmico. 

Trovato l’angolo P si rìdtfta in tempo, c se l’astro non è ancora 
arrivato al meridiano, si tolga dalla sua Al\. e si aggiunga se è pas- 
sato il meridiano; si otterrà il vero tempo astronomico, che confron- 
tato con quello notato dall’orologio darà l’errore del medesimo. Ve- 
niamo agb esempj . 

Esempio I. Posta la latitudine dell’Osservatorio di Padova 45 ° 24' 3 ", 
si domanda l’ora in cui all’orologio astronomico sorgeranno sopra l’o- 
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rizzonte Arluro e Spica della Vergine , ponendo che le loro A R e 
declinazioni siano le seguenti: 

Arturo Ali . . in 0 38 V', (in tempo = i 4 h 6' 3 a'', 5 ); decl.=+2o° i 3 ' 48 ' 
Spica della Verg. ig8 4 <> o .... = 1 3 i 4 io ,4 . . = — io 644 
Chiamato P l’arco semìdiurno, si ha cosP = — tang L tang 8 (§ ig). 
Dispongo perciò il calcolo come segue 


Per Arturo 

log — tang L — 0,00607 — >- 
log tang 8 = g, 56646 + 
log cos P = g,5^z53 — 

P = 1 1 1° 56 ' 4 o" 

in tempo P — 7 * 23 ' 46", 7 
A R «lata =i4 6 3z,5 

Arturo nasce a = 6 38 43 , 8 
tramont. = 21 34 1 9 , a 


Per la Spica 

log — tang L — 0,00607 — 
log tang 8 - 9,25127 — 
log COS P = 9,25734-1- 

P= 79" 34 ' 49“ 


P = 5 " 18' 19", 3 
AR «lata = 1 3 i 4 4 <> ,4 

la Spica nasce a = 7 56 21 , 1 
tramont. = 18 3 2 5 g , 7 


Esempio II. Si domanda l’altezza c l’ azimut di Arturo, quando egli h 
distante dal meridiano di 2 h 35 ', ossia «piando P = 2 h 35 ' o''= 38 ° 45 ' o". 
Si avrà in rpicsto caso 

L = 45 ' z 4 ' 3 '; 8 = 2o'i 3 ' 48 "; P= 38 ° 45 'o". 

Quindi con le formule (x/) del § precedente avremo 


l.cot8=o, 4335355 — 1 — 
l.cosP=9,8g2o3o3-i- 
Ltg<p=o ,3 255658 + 


log tangP =9,90449» 0+ 
log scn <p =g,g562354+ 
c.l.cos(L-t-<p)= 0,4636965- 


log tangZ =o, 3 z 44 * *9 — I 


log cos Z — 9,63 1 6 o 35 — 
l. tg(/ J -e <p)= o, 43638 a 3 — 


logtang à = o, 0679808+ 


<p = 64° 42' 23", 4 

L = 45 a 4 3 ,o Z = >i 5 ‘ 21' 2", 45 ; A = 49’ *7' 59", i 3 . 
L-\-<p = 110 6 3 o , 4 

Che se si desiderano le quantità Z, A, S al tempo stesso, ci servire- 
mo delle quattro superiori equaz. (P) ordinando il calcolo come segue 
L = 45 ° a 4 ' 3 "; 4 (L — 8) = 1 2° 35 ' 7", 5 ; * P = 19° 22' 3 o" 

8 = 20 j 3 48 $ 4 (L+ 8) =32 48 55,5 


log cos 4 P = 9,9746809 log sen 4 P = 9,5 2081 o 3 

log sen 4 {L — 8) =9,3082469 log cos 4 (L + 8) = 9,9244968 
log seni A'sen 4 (Z — S) = g ,3 1 29 2 78 logseui h cos ♦ (Z — $)= 9,4453*7 1 

log cos i P = g, 9746800 log sen ♦ P 9,5208103 

log cos ♦ (L — 8) = 9,989437 5 log se n 4 (Z.+ 8) = 9,7339466 

logcos 4 h senl(Z+ 6 )= 9,964 1 1 84 leg cosi A cosi (Z+ «S) = 9,2547 569 
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Le prime dac equazioni danno logtangi(Z — S) = 9,8676*01 

e le due ultime log tang 4 (Z S) — 0,709361» 

e però ♦ (Z — S) = 36 ' a 3 ' 5 g", 5 a ; quindi Z =* 1 1 5 ' 1 1 ' a", 45 
(Z -4- S) = ;8 57 a , g 3 1 Ja 4a 33 3 , 4 » 

ottenuti -i (Z — S), i(Z-f-<S), le prime due equazioni danno 
log scn f A'=> g, 53 gi 6 ^ 3 , e le ultime due log co» ♦ A' = g, 9722444» * 
quali si accordano a dare i li = ao* 16' o", 44 ed A = 4 °" 3 a' o", 88 , 
il cui complemento darà la cercatar altezza A =s 4 9" *7 5 g - ', « a coma 
•opra coll’ altre formule . 



le liberata dalle rifrazioni astronomiche coi metodi, che saranno espo- 
sti nel secondo volume, era =» 7 3 " 4 4® » 7 • Si domanda l’angolo ora- 
rio, e 1’ errore dell’ orologio . 

Assumendo per il calcolo di questa osservazione la vera latitudine 
45 ° a 4 a'', 5 ; e prendendo la posizione della stella del catalogo del 
celebre Piazzi, dopo avervi fatto tutte le riduzioni, che verranno in 
progresso esposte per avere la posizione apparente della medesima, tro- 
veremo AR app. = 86° 20' 3 o ',o; declinazione = + 7 0 ai' 56 , a. 
Quindi per calcolare la formula (a), avremo 

L'=44” 35 ' So ", 5 ; quindi p^= 100° g' a4' / ,o , l.sen(ya — S')= g,4786^o 

S' = 8a 38 a ,8 p — L' = 55 33 36 ,5 , l.sen(p — Z')= g,gi6agaa 

h'=j 3 4 45 »7 P — S'= *7 3i ao ,2, c. I. sen 5 ' = o,oo 35 g 85 

c. 1. sen L = o,i535735 


1 . sen' i /' = ig, 55 ai 4 ia- 

Si forma di qui logsenlP=g,776o7o6, donde deducesi P=73' > ig'46",5; 
ottenuto l’angolo P, perchà la stella ha già passato il meridiano, si 
sommi con la sua ascensione retta, e si avrà 1 AR di quel punto dcl- 
l’ equatore, che passava pel meridiano al tempo dell’osservazione, la 
quale risulta così = i 5 g* 4 <> 16", 5 . Questa ridotta in tempo dà il 

vero tempo sidereo io b 38 ' 4 1 ', 10 

l’orologio segnava = 10 3 g 55 , 5 o 

quindi errore del pendolo . . . e= 1 i4 , 4° 

della quale quantità egli avanzava realmente secondo le osservazioni 

di altre stelle allo stromento dei passaggi. 


Descrizione delle principali Macchine Astronomiche ; 
loro uso e verificazione. 

22. Abbiamo superiormente indicato i fondamenti geometrici ai 
quali si appoggia la costruzione delle macchine, coll’ ajulo delle quali 
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osservano gli astronomi le declinazioni e le ascensioni rette degli astri. 
Affinché possa la studiosa gioventù acquistare delle medesime una più 
giusta idea daremo qui una succinta descrizione di quelle che corre* 
uano l’ Osservatorio di Padova, le quali sono anche le più comuni ed 
utili nell’esercizio pratico dell'Astronomia, rimandando per tutte le al- 
tre ad opere più voluminose, e soprattutto alle numerose collezioni di 
osservazioni pubblicate dalla attività degli Astronomi, nelle prefazioni 
delle quali si dà d’ ordinario un’ ampia descrizione delle macchine con 
cui furono esse intraprese. 

I. Quadrante murale. Tav. II. Fig. I. (*) 

La fig. I. rappresenta il quadrante murale , il cui raggio è di 8 
piedi inglesi, opera perfettissima del celebre artefice Ramsden . MNPQ 
è una zona circolare di ottone di poi. 4 di larghezza congiunta ad un 
sistema di raggi c di corde tutti dello stesso metallo, come nella fi- 
gura viene indicato . in essa dal centro C sono descritti due archi di 
circolo, dei quali l’ interno è diviso con tutta precisione di 5 in 5 mi- 
nuti secondo la divisione sessagesimale del circolo ; nell’ esterno 1’ an- 
golo retto è diviso in g6 parti , ed ogn’ una in 1 6 parti più piccole ; 
ambedue le divisioni avendo l’ origine comune nel raggio verticale . 

AB h il cannocchiale girevole intorno al centro C, in modo che 
si possa condurre in ogni punto della periferia del quadrante. A dimi- 
nuire l’ attrito sono sottoposte al sostegno del cannocchiale due pic- 
cole carrucole m, m, le quali scorrono sopra il lembo del quadrante 
seco trasportando il tubo AB\ a é un pezzo di ottone (il quale so- 
stiene il micrometro p q) che abbraccia il lembo del quadrante; può 
scorrere lungo il medesimo, e con una forte vite di pressione situata 
dietro il lembo si può fermare in un luogo qualunque per rendere sta- 
bile la posizione dei cannocchiale . Il micrometro p q é congiunto al 
quadrante mediante due bracci di ottone che fanno angolo retto 
col suo pianole lo trasportano al di dietro in una situazione allo 
stesso paralclla, affinché possa l’occhio dell’osservatore appressarsi al- 
l'oculare. Di questi bracci uno é congiunto al pezzo a; l’altro al can- 
nocchiale e porta la madrevite, nella quale ingrana la vite microme- 
trica p q . Cosi girando la vite , muovesi anco per i minori intervalli 
il cannocchiale; il passo della vite corrisponde a 5z' sessagesimali; 
1’ artefice ha diviso la circonferenza del circolctto r del micrometro in 
5i parli, ciascheduna delle quali corrisponde in conseguenza ad ì . 
Un’ armatura di ottone c, c, c, c molto giudiziosamente costruita dal- 
l’ artefice impedisce la flessione del cannocchiale. Fra l’ obbiettivo ed 
il centro per di dietro é infissa nel tubo una leva angolare caricata 

(*) Essendo questa Tavola aggiunta alla presente edizione , abbiamo apposto i Du- 
meti romaui alle ligure per uon alterare la oumerasioue delle antiche in numeri 
arabici • 
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di on Torte peso all' estremità, il quale tiene tolto il sistema del can- 
nocchiale in equilibrio intorno al centro per non gravare il microme- 
tro, e rendere più agevoli i piccoli movimenti col suo mezzo procu- 
rati. L è una lanterna destinata ad illuminare in tempo di notte l’in- 
terno campo del cannocchiale, affinchè si possano vedere i sottili fili, 
ai quali riferiscesi la posizione degli astri: o un piccolo specchietto di 
avorio che riflette la luce nell’ interno del tulio , il quale mediante il 
filo gg avvolgcsi, e presentasi sotto varie inclinazioni alla fiamma 
della lucerna, stando all’oculare, ad oggetto di moderare l’intensità 
della luce riflessa secondo la debolezza degli astri che si vogliono os- 
servare. Il cannocchiale scorrendo lungo il lembo MNPQ trasporta 
seco un piccolo arco n concentrico al quadrante in cui è scolpito il 
nonio tanto per la divisione interna, quanto per la divisione esterna, 
nflicio del quale è di suddividere le divisioni scolpite nel piano del 
quadrante per potere assegnare i più piccoli archi , come a parte es- 
porremo in appresso. * 

Per ultimo nel foco comune dell’ obbiettivo c dell'oculare sono tesi 
cinque sottilissimi fili equidistanti paralelli al piano del quadrante, ed 
uno ad esso perpendicolare ; quando la macchina è al suo posto i pri- 
mi riescono verticali, l’altro è orizzontale. L’intersezione del terzo 
filo verticale col filo orizzontale stabilisce 1’ asse ottico del cannoc- 
chiale, il quale deve riuscire paralello al piano del quadrante, affinchè 
essendo questo applicato al piano del meridiano, scorra egli pure in 
un piano ad esso paralello, che alla distanza infinita del firmamento 
confondesi col meridiano stesso . L’ artefice ha regolato da bel princi- 
pio i sostegni del cannocchiale in modo che questa condizione sia pros- 
simamente adempita; per le piccole differenze ha lasciato al diafram- 
ma circolare che porta i fili la libertà di avvicinarlo otl allontanarlo, 
e d’ inclinarlo alcun poco mediante due viti che si avvolgono con una 
chiave apposita in direzione 1’ una all’ altra perpendicolare, finché il fi- 
lo orizzontale riesca perpendicolare al piano della macchina, con che 
gli altri per costruzione gli riescono paralelli, e l’asse ottico risulti al 
medesimo piano paralello. 

23. Vediamo ora, come si appoggi il quadrante al piano del me- 
ridiano, e come si verifichi per renderlo idoneo alle osservazioni . Co- 
struito un solido muro, la cui facciata anteriore sia nel piano del me- 
ridiano precedentemente determinato dietro il metodo esposto al § i£, 
si applicheranno al medesimo due forti cunei di ferro, i quali quadri- 
no negli incontri per di dietro praticati dall’artefice nei gruppi di ot- 
tone A, ì • ed un certo numero di sostegni convenientemente alti si 
disporranno in modo, che appoggino per di dietro sul lembo M1VPQ 
affine di tenerlo registrato in un piano invariabile. 11 cuneo X me- 
diante una forte vite si può alzare ed abbassare per rendere verticale 
vol. i. g 
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esattamente il raggio che dal centro C Tiene al o* della divisione; il 
cuneo Y si può per alcun poco muovere da levante verso ponente per 
far coincidere tutto il piano del quadrante col piano del meridiano. 

A rendere verticale il raggio condotto per il principio della divi* 
sione, 1’ artefice ha scolpito due punti, l’uno nella lastra superiore di 
ottone AC , l’altro nel lembo inferiore M N del quadrante, i quali 
determinano una linea paralella al predetto raggio; un coitile filo di 
argento appeso ad un uncino, e teso da un piccolo peso Z in modo 
che passi per il punto superiore, se cuopre eziandio il punto inferiore, 
assicura che il nominato raggio è verticale, od almeno mantiene rap- 
porto all’orizzonte una posizione lìssa, se nella prima costruzione siavi 
un qualche difetto di paralcllismo . Se il filo a piombo non cuopre 
eziandio il punto inferiore, si solleva, o si abbassa lentamente il cu- 
neo X tinche ciò abbia luogo . Conviene inoltre aver riguardo, che il 
filo a piombo egualmente distacchisi dalla lastra superiore AC , e dal 
lembo MN , che costituiscono uno stesso piano, affinchè riesca verti- 
cale il piano del quadrante, e prolungato passi per il zenit. Se ciò 
non avesse luogo, si muoveranno gli appoggi situati dietro il lembo 
MNPQ y finché tale condizione sia adempita quanto più esattamente 
si può. 

Venendo alla verificazione del cannocchiale, conviene prima di tut- 
to rendere orizzontale il filo teso attraverso al suo campo, lo che si 
riconosce tosto portandolo sopra una stella equatoriale, mentre passa 
pel meridiano. Se in tutto il tempo che impiega ad attraversare il 
campo stesso, non si distacca dal filo, sarà esso paralello all’equato- 
re; in caso diverso vi si ridurrà volgendo lentamente tutto il diafram- 
ma del micrometro nel modo superiormente indicato. Ricondotto quin- 
di il cannocchiale all’orizzonte, dirigasi verso un oggetto terrestre lon- 
tanissimo, nel quale sia stato precedentemente situato uno scopo me- 
ridiano coi precetti che esporremo qui appresso trattando del teodo- 
lite, e col mezzo del cuneo Y facciasi girare intorno alla verticale 
A Z il piano del quadrante, finche l’intersezione del terzo filo col filo 
orizzontale determinante l’asse ottico dello stromento collimi allo sco- 
po meridiano. Se l’asse ottico sia paralello al piano del quadrante, 
sarà allora questo cosi ricondotto nel piano del meridiano, lo che si 
verificherà colle osservazioni dei passaggi delle stelle in un modo ana- 
logo a quello, che esporremo per lo stromento dei passaggi . L'na pic- 
cola deviazione di pochi secondi di tempo in piò, od in meno sarà 
qui di nessuna consegnenza, perchè le altezze meridiane degli astri, 
all’osservazione delle quali questa macchina è principalmente destinata, 
non variano sensibilmente in vicinanza del meridiano. 

Resta per ultimo a determinare l’errore della linea di fiducia. 
Se il raggio che passa pel zero del quadrante sia realmente verticale 
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e quello condotto pel zero del nonio sia esattamente pnralello all’ asse 
ottico del cannocchiale, allora rivolto questo ad una stella mentre pas- 
sa pel meridiano, e condottala coll’ ajuto del micrometro p q in con- 
tatto del filo orizzontale, 1’ arco indicato dal zero del nonio darà evi- 
dentemente la vera distanza meridiana dell’astro dal zenit; ma se le 
indicate condizioni non hanno realmente luogo , allora la distanza dal 
zenit differirà dalla Tera di una quantità, che rimarrà costante in tutta 
l’estensione del quadrante. Questa differenza di cui si devono correg- 
gere le distanze meridiane di tutte le stelle osservale collo stesso qua- 
drante , chiamasi errore della linea di fiducia od anche del princi- 
pio di numerazione , che devesi con ogni accuratezza determinare coi 
metodi che qui indichiamo. 

a5. Metodo 1. Se abbiasi un circolo intero esattamente diviso, e 
meglio se sarà un circolo ripetitore, come quello che tosto descrive- 
remo, si osservi con esso la distanza dallo zenit delio scopo meridia- 
no, e di alcune principali stelle qnando passano pel meridiano. Le 
stesse distanze si osservino eoi quadrante, ed il loro confronto darà 
1’ errore costante di fiducia . 

Se poi manchi il circolo ripetitore, converrà desumere dai più ri- 
putati cataloghi la declinazione delle principali stelle meglio determi- 
nate, e col mezzo della latitudine (che deve essere stata precedente- 
mente osservata coi metodi esposti, o con quelli che esporremo nel 
capitolo seguente) calcolare la loro distanza vera dal zenit, che con- 
frontata con quella osservata al quadrante darà 1’ errore cercato . 

a6. Metodo II. Si apparecchino in una stessa sala due muri paralelli 
al piano del meridiano con gli opportuni sostegni per ricevere e mante- 
nere verticale il quadrante. Avendolo a bel principio applicato ad uno 
di essi, per esempio all’ occidentale in modo che la sua faccia divisa guar- 
di la plaga orientale, ed avendo ridotto il filo a piombo a corrispondere 
esattamente ai due punti superiormente indicati, s’intraprenda per al- 
cune sere ad osservare la distanza dal zenit di quelle stelle che pas- 
sano pel meridiano ad esso molto vicine, e col mezzo delle correzioni, 
che saranno in seguito indicate si riducano tutte queste osservazioni 
ad un’ epoca fissa, prendendo delle distanze cosi ridotte di ciascuna 
stella il medio. 

Si adatti in seguito il quadrante all’altro muro in modo che guar- 
di la plaga occidentale, e riducasi il filo a piombo a corrispondere 
agli stessi punti. Si osservino di bel nuove le stesse stelle zenitali, 
per le quali in questa posizione converrà trasportare il cannocchiale 
dalla parte opposta del principio di numerazione; si riducano le osser- 
vazioni alla stessa epoca, prendendo anche il medio delle distanze di 
ciascuna stella. 

E palese, che se per una stella in particolare' Z rappresenta la 
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distanza apparente osservata dal zenit nella prima posizione; Z' quella 
ottenuta nella seconda posizione, z la distanza vera, c l’errore di fi- 
ducia cercato, si avrà z = * (Z -f- Z )\ c = 4 (Z — Z ). 

L’errore c dovrebbe risultare lo stesso dai confronti delle distanze 
di ciascheduna stella; i valori ritrovati oscilleranno in pili ed in meno 
intorno ad un valore medio per gli errori inevitabili nelle osservazio- 
ni. Preso di tutti il medio aritmetico, si avrà l’errore probabile del 
principio di numerazione . Questo metodo è incomodo per i grandi qua- 
dranti murali, che non si possono muovere se non con molta difficoltà 
e dispendio, perciò raramente adoperato: ma è opportunissima per i 
minori quadranti mobili del raggio di uno a due piedi applicali ad una 
colonna verticale girevole intorno a due perni, e per essi viene impie- 
gato con sommo vantaggio , 

a 7. Metodo IH. I metodi precedenti banuo l’inconveniente di esi- 
gere il concorso di altre macchine, o della conoscenza della latitudine 
c della declinazione di alcune stelle, o di esigere lo spostamento sem- 
pre incomodo e pericoloso dd quadrante dalla sua sede per largii pren- 
dere ona posizione inversa a quella nella quale ci propongliiamo per 
lo pili di adoperarlo, e non presentano quindi il vantaggio di potere 
determinare in una maniera spedita ed indipendente l’ errore di fiducia 
tutte le volte che possa occorrere. 11 metodo seguente immaginato dal 
chiarissimo astronomo Bcssel ( Effemeridi astronomiche di Berlino 
1812. p. 1 i'S.) va esente da questi difetti, e solo- richiede che s’im- 
pieghino gli astri piU luminosi, come il Sole e le stelle di prima od 
al più di seconda grandezza. Ecco in breve a che si riduce. 

Rappresenti (fig. II.) O il centro del quadrante, intorno a cui è 
girevole il cannocchiale OC. A' B' un piccolo specchietto piano soli- 
damente congiunto in faccia all’ obbiettivo col tubo del cannocchiale, 
sicché seco lo trasporti incontrandone l’ asse ottico sotto un angolo 
costante, che porremo =a. Tale specchietto deve avere dimensioni 
tali da cuoprire soltanto una porzione dell’ obbiettivo , all’ incirca la 
metà, sicché rivolgendo direttamente ad una stella il cannocchiale, que- 
sta possa vedersi mediante i raggi che attraversano 1 altra metà. In- 
oltre fingeremo il suo piano perpendicolare a quello del quadrante. 

Posto ciò, sia S una stella di declinazione è, la quale passi in una 
distanza vera dal zenit = z , e per vederla direttamente delibasi por- 
tare il cannocchiale nella direzione OC, dove fingeremo che corri- 
sponda ad una divisione Z ; se c sia 1 ’ errore di fiducia avremo 
s — c b Z . . . (1) 

Lo specchietto situato in faccia aU’ obbiettivo riflette i raggi pro- 
venienti dall’ astro, e da esso intercettali facendoli abbassare verso ti 
di una quantità = <1 ; ed c palese che se abbasseremo il cannocchiale 
in OD in modo che sia COD = za, si avrà dentro il campo l’im- 
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maginc riflessa dell’ astro, e la divisione a coi corrisponderà sarà 
a — a a — e — Z‘ . . . (a) 

Per ultimo si collochi in faccia all’ obbiettivo un orizzonte artifi- 
ciale ad olio od a mercurio simile a quello che descriveremo trattan- 
do nel secondo volume del sestante a riflessione nell’ astronomia nau- 
tica. La superficie dell’orizzonte ripercotcrà un’immagine dello stesso 
astro, la quale sarebbe distante dal zenit di 180”— z; i raggi da essa 
provenienti ripercossi dallo specchio AB produrranno una nuova im- 
magine, la quale sarà visibile nel centro del cannocchiale, se questo 
si fissi in una divisione . . . 180° — z — a a — c — Z" . . . ( 3 ) 

Se siansi osservate le distanze Z, Z', Z" date dalle divisioni del 
quadrante, le equazioni (1), (a), ( 3 ) daranno le quantità z, a, c nel 
modo seguente 

a = t(Z — Z'); z = 90°— i(Z" — Z'); c = go° — f (Z" — Z') — Z. 
L’angolo a rimane indeterminato; comodamente si può fare = 22' 3 o', 
con che si possono impiegare a determinare l’ errore di fiducia quelle 
stelle che hanno una distanza dal zenit superiore a 45 °; con ciò le di- 
stanze Z', Z" lette nel quadrante risultano equidistanti dalle sue divi- 
sioni estreme di 0° — 90“. 

28. Il metodo ora esposto nulla lascia a desiderare per parte della 
semplicità; ma le molte riflessioni di luce indeboliscono le immagini, 
e le rendono a stento distinguibili, se gli astri osservati non siano 
molto luminosi; quindi è forza limitarsi ad osservare il Sole c le stelle 
di prima grandezza. 

Abbiamo supposto il piano dello specchietto perpendicolare a quello 
del quadrante, nel qnal caso l’astro e l’immagine riflessa passano con- 
temporaneamente al terzo filo. Sarà quindi opportuno dar loro una pic- 
cola inclinazione affinché attraversino il campo le immagini riflesse tre 
o quattro minuti prima che gli astri passino per il meridiano ad og- 
getto di avere il tempo necessario ad osservare con diligenza le di- 
stanze Z', Z". In tal caso la distanza z abbisogna di una piccola cor- 
rezione che ci faremo ora ad indagare. 

Essendo difficilissimo che il piano del quadrante sia esattamente 
verticale e coincidente col piano del meridiano, cosi gli supporremo una 
piccola deviazione; e quindi sia ( flg . III.) NZM il meridiano cele- 
ste, in cui sia Z il zenit, M il polo boreale; OGC sia il circolo, 
lungo il quale il piano del quadrante taglia la sfera celeste avente il 
suo polo in P. Supponiamo che quando la stella in virili della rifles- 
sione dello specchio AB comparisce nell’ intersezione del terzo filo col 
filo orizzontale, occupi nella sfera il posto trovandosi distante dal 
meridiano vero di un angolo orario LMN=t. Condotti gli archi 
di circolo massimo PZ, PLO, ZL , LM , pongasi la latitudi- 
ne = L , la .declinazione = 8 ; sarà ZM = 90” — L , M L =2 90' — 8 ; 
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sia ZZ = <^. Dovendosi abbassare il cannocchiale di un arco costante 
per tutta l’ estensione del quadrante dipendente dalla posizione dello 
specchio, e dall’errore c cercato per vedere le immagini riflesse, rap- 
presenteremo, come sopra, per js + c la quantità di questo abbassa- 
mento ; sarà perciò C O = Z' - f- 2 a -f c , quantità che è prossimamen- 
te = z per 1 ’ equazione (a); quindi l’angolo CPO = Z -|- a a -f- c; 
gli archi Z C, NO rappresentano le deviazioni del quadrante dal pia- 
no del meridiano sul zenit , e nella declinazione 8 ; quantità piccolissi- 
me che si ottengono coi metodi che esporremo trattando dello stro- 
mcnlo dei passaggi; facciasi ZC = et, lVO = X; LN sensibilmente 
si confonde con T arco di paralello nel tempo t percorso dall'astro; 
perciò sarà (Trig. XVIII) Z A"= £ cos 8 (fingendo a maggiore sempli- 
cità il tempo £ ridotto in gradi); sarà pertanto f 5 Z = 90' -f- « , 
PL = go*— - fcosS — X. Ciò posto i triangoli Z 31 L,ZPL daranno 
cos Y — cos L cos § cos £ -4— scn L sen 8 . . . (1) 

cos ^ = cosZ P L sen Z P sen P L - f- cos Z P cos P L , 
e sostituendo nel secondo membro di quest’ ultima i valori superiori 
cos £=cos (Z'-f - 2 a -t-c) cos * cos (£ cos 8 -|-X) — scn «sen (r cos 8 -4- X) (a) 
Indicando per z la distanza vera dell’astro dal zenit nel meridiano, 
sarà s = L — 8: c prossimamente = Z' -|- 2 a-\- c. Laonde sviluppan- 
do in serie i secondi membri delle due superiori equazioni, trascurando 
le seconde potenze di «, X, e le potenze di £ superiori al quadrato, 
troveremo 

cos Y = cos z — i P cos L cos 8 , 

cos <£= cos (Z'-|- 2 a -4- c) — i (r ! cos’ 8 + 2 £.XcosS)cos a — « t cos 5 , 
dalle quali formeremo facilmente la seguente 
aseni(z 5 '-)- a a-{-c — a) sen ♦(Z'-q-za-f-c-q-z):^^ cos 8 (cos L — cos S cosa) 
— fXcosàcosa — oUcosS . 

Il coefficiente di f £’ cos 8, ponendovi z = Z — 8, facilmente si riduce 
alla forma — sen 8 sen (Z — ò) = — sen 8 sen a; osservando che trascu- 
randosi le potenze superiori a £’, et, X si ha ♦ (Z'-H a a-|- c-J-a)=a , 
la precedente riducesi alla seguente 

. . , cos I 

Z 2a-4 -c — z = — ♦ t'cosS sena — £X cosa cote — *£ (o) 

sen a 

Fingasi ora (per non cambiar figura) che L rappresenti quel pun- 
to della sfera celeste, a cui sembra eorrispbndere 1 astro per la rifles- 
sione dell’orizzonte artificiale, e pongasi ZL — Ni sarà ((=180° — £ , 
o prossimamente = 180” — (Z — $)=i 8 o° — Z-4-0, CO—Z -4-za-f-o; 
detto t* 1’ angolo orario ridotto in gradi corrispondente al momento 
in cui si osservò la distanza Z ’, V equazione (1) cangiando L in 
t8o* — Z, 5 in — 8, £ in t' darà 

cos c= — cos L cos 8 cos t' — sen L sen 8 . . . ( 4 ) 
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Nel triangolo poi ZPL, si avrà ZP= go'-j-tt, PL=~. go* — t'cosS — X' 
ponendo AO = X', ZPL = Z"+ia+c; quindi la seguente equazione 
eoa eoa (Z"+ ja+c) cos(f'cos& -|-X')cos et — sen ot aen (t ' cos S -4- X') ( 5 ) 

Sviluppando in aerie i seni ed i coseni degli archi piccolissimi si avrà 
(osservando che Z -f* a a -4— c — 1 8o — z prossimamente) 
cos£' = cos (180* — z)-4- i f' 1 cos L cos S, 

eos ^ — cos (Z -*4“ a et - 4 - 1) —4— f (t cos* à -4“ 1 1 X cos 5 ) cos z — — et t cos 
Uguagliando i due valori di cos £, con riduzioni simili alle precedenti 
si ottiene 


.. . , _ „ .. . ctl cosS ... 

i8o’ — * — Z! — za — c— — it 'cosòscnS — f X cos5cotz4 (6) 

sena 


La semisomma delle equazioni ( 3 ), (6) darà 


jsgo + i ( Z — Z ) + 


(f+f'-) 


4/1 

«t (t ' — 0 * 

1 cos $ 

ai l sena 


cos 8 sen 8- 


r'X'-t-tX 


a R" 


i Scot: 


( 7 ) 


dove dividesi per il numero dei secondi R" contenuti nel raggio per 
ridurre i coefficienti a secondi di grado, e dove i termini moltiplicati 
per X, X', et saranno trascurabili, se con qualche accuratezza sia stato 
ridotto il quadrante al piano del meridiano. 

Ottenuta così la distanza vera dal zenit mediante le osservazioni 
dell’ immagine riflessa fatte tre o quattro minuti prima che l’astro passi 
al meridiano, si osservi direttamente la sua distanza Z nel meridiano, 
la quale darà 1 ’ equazione Z — c = z , donde sì otterrà tosto l’ errore 
di collimazione c = Z — s 


19. Descrizione del nonio. ( fig . IV') Sia una linea retta A B di- 
visa (partendo da un’ origine qualunque) in parti uguali, le quali si vo- 
gliano suddividere in parli pih piccole, per esempio in 6 parti. Sì 
ponga accanto alla AB un pezzo CD che abbracci 5 di queste parti 
precisamente, ed in modo congiunto alla AB, che col mezzo di una 
vite si possa trasportare lungo di essa quanto lentamente si vuole. 

Divisa la CD in sei partì uguali, sarà ciascuna — di una parte di 

AB ; e se (come la figura indica) la divisione o di CD coincida con 
la divisione 10 di AB, mentre la divisione 6 coincide con la divisione 
i 5 , c palese che la divisione 1 di CD rimarrà indietro della divisio- 
ne 11 di AB per ~ di parte ; la divisione a per -g - » e C0B ^ d* * e * 

guito. Se ora spingasi avanti CD in modo che la divisione 1 coinci- 
da con 11, l’estremità D (listerà del principio di numerazione di AB 


X 
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di io se la divisione a corrisponderà alia sottoposta la, la di- 

stanza sarà di 1 5 -g- , cosi di seguito. 

II pezzo CD appellasi nonio, da taluno anche Verncr, questionan- 
dosi se Nunnez o Vemer siano stati di questo semplice apparato 
gl’inventori. Generalmente poi è palese che facendo al nonio abbrac- 
ciare n — i parti di AB, e dividendolo in n parti, egli marcherà le 
parti n.' delle divisioni segnate in AB. Lo stesso artificio si applica 
per suddividere gli archi circolari. Così nel quadrante murale sopra 
descritto la divisione interna è scolpita di 5 in 5 minuti ; il nonio ab- 
braccia 9 di queste parti, ed è diviso in io; egli dà dunque diretta- 
mente un arco di — 1 = 3o". La vite poi che lo spinge avanti dà i 

minuti secondi con l’ artificio sopra accennato. 

3o. Scolio. Furono già nello scorso secolo mollo in uso i quarti di 
circolo, quando non essendo la meccanica pratica ancora giunta all’o- 
dierna perfezione, si richiedevano macchine di grandi dimensioni, nelle 
quali le piccole irregolarità delle divisioui abbracciassero archi mini- 
mi, ed avessero minore influenza nelle distanze dal zenit osservate. 
Avevano però l’ incomodo di non potersi prestare che alle osservazioni 
delle stelle fra il zenit e 1 ' orizzonte dalla parte di mezzodì se la fac- 
cia divisa è rivolta a levante ; o dal zenit c l’ orizzonte verso il set- 
tentrione se à rivolta a ponente. Quindi per potere osservare con fa- 
cilità tutte le stelle, fa duopo averne due in uno stesso stabilimento. 
Ora che l’arte di dividere i circoli è di gran lunga perfezionata, più 
comodamente si adoprano i circoli interi di tre piedi di diametro, i 
quali si adattano ad una colonna verticale girevole intorno a due perni 
affinché osservando le distanze degli astri colla faccia rivolta a levan- 
te, indi colla faccia rivolta a ponente, nella loro semisomma sparisca 
1’ errore del principio . Ramsdcn il primo costruì uno di questi circoli 
per l’ Osservatorio di Palermo; indi Rcichenbach in Monaco, e l’ In- 
stitelo Politennico di Vienna molti nc ha procurati per le princi- 
pali Specole, ai quali avendo congiunto il vantaggio delle ripetizioni, 
sono giunti ad un' esattezza sorprendente che à difficile oltremodo di 
superare . La descrizione però di questi celebri slromenti troppo ci al- 
lontanerebbe dal nostro proposito , e ' per essa rimandiamo ad altre 
opere, fra le quali meritano di essere particolarmente citati i Com- 
mentarli dell’ Osservatorio Reale di Napoli pubblicati dal signor Brio- 
schi, ove si troveranno molte eccèllenti riflessioni sul loro uso, e spe- 
cialmente una interessante Memoria intorno al modo di tener conto 
delle flessioni del cannocchiale nelle sue diverse posizioni intorno al 
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lembo: i libri della Reale Specola di Palermo; la collcrionc delle os- 
servazioni di Bcssel, di Littrow ec. 

II. Istromento dei passaggi. Fig. V. 

3i. Questa macchina destinata ad osservare con tutta l'esattezza il 
momento del passaggio di un astro per il meridiano sia per determi- 
narne la sua A fi, conte anche per assegnare la correzione dell’orolo- 
gio siderale, è una delle più nidi nella pratica dell’Astronomia. Si 
potrebbe in vero con un quadrante murale osservare il tempo della 
culminazione degli astri, se questo fosse collocato nel piano del meri- 
diano; ma oltreché non si vedrebbero che le stelle culminanti fra il 
zenit e l’orizzonte da una parte soltanto, riesce eziandio sommamente 
difficile, che per la sua gran mole ed estensione il suo lembo sia com- 
preso tutto nel piano del meridiano, e vi si conservi. Dal primo gra- 
vissimo inconveniente sono esenti i circoli interi; ed è anche riuscito 
al celebre Reichenbach di costruire dei circoli meridiani, i quali ser- 
vano al doppio ufficio d’ indicare i tempi dei passaggi c le distanze 
dai zenit. Sono però queste preziose macchine molto costose, e diffi- 
cili ad ottenersi; crediamo quindi sufficiente esporre la descrizione del- 
lo stromento dei passaggi nell’ ordinaria costruzione, tanto piu che le 
verificazioni di questo servono di guida c norma anche per quello, di 
cui se ne riscontra una conveniente esposizione nel VI. numero delle 
osservazioni astronomiche di Konigsberg pubblicate dal sig. Besscl. 

3z. La figura V. rappresenta lo stromento dei passaggi sopra i 
suoi sostegni ; AB h un cannocchiale girevole intorno ad un asse oriz- 
zontale EF terminato in due perni o piccoli cilindri di acciajo di 
uguale diametro, i quali appoggiano ciascuno sopra due piaui inclinati 
di metallo fissi nei sostegni P, Q. I due nominati cilindri sono dispo- 
sti intorno ad un asse comune condotto per i centri delle loro basi, 
il quale costituisce eziandio l’asse di rotazione. 

L’oculare del cannocchiale è una piccola lente di corta distanza 
focale, od un sistema di due lenti congiunte insieme secondo il meto- 
do di Ramsden in modo che il foco loro cada fuori del tubo in cui 
sono incassate, e combini col foco della lente obbiettiva. Il tubo che 
porta gli oculari si può condurre orizzontalmente mediante una vite a 
per aumentare alcun poco il campo della visioni, e per poter tenere 
nel centro del medesimo gli astri quando si avvicinano al meridiano. 
Nel loco comune dell’ obbiettivo e del sistema degli oculari havvi un 
diaframma per contornare il campo, nel quale sono tesi cinque (tal- 
volta anco sette) sottilissimi fili verticali equidistanti, ed un filo oriz- 
zontale; 1 intersezione del terzo filo col filo orizzontale costituisce l’asse 
ottico del cannocchiale. Il diaframma che porta i fili si può alcun po- 
co spingere da levante verso ponente con una piccola vite per con- 
dui i e la detta intersezione nell asse, se non vi fosse. Due piccole viti 
vol. r. „ 


r, r servono a volgere il tubo del diaframma per rendere verticale la 
direzione dei cinque (ili del micrometro. 

Il pezzo che sostiene il perno E porta un scmicircolo diviso in 
gradi e minuti con 1’ ajuto di un nonio, per potere disporre l’asse ot- 
tico del cannocchiale in qualunque data distanza dal zenit ; il centro 
di questo semicircolo cade nell’asse di rivoluzione EF. Due opposte 
viti spingono dal mezzogiorno verso il settentrione, o viceversa, d so- 
stegno elei perno E col semicircolo in esso infisso ad oggetto di con- 
durre 1’ asse di rotazione nella direzione del vero levante al vero po- 
nente. L’altro appoggio del perno F si può con una vite q sollevare 
od abbassare per rendere orizzontale l’asse di rotazione. Due pesi //, 
// col mezzo di due leve aventi i loro fulcri in j, i distruggono gran 
parte del peso di tutto lo stromcnto, affinchè non ne graviti nei perni 
che una piccolissima porzione, senza di che per il forte attrito ne- 
gli appoggi difficile ne risulterebbe il moto, e presto si altererebbe la 
figura dei cilindri. 

Il cilindretto d’accinjo congiunto al pezzo F ha un largo foro lon- 
gitudinale situato di faccia al lungo cannello cilindrico m, per cui i 
raggi luminosi procedenti dalla lanterna X s' introducono nell’ interno 
del cannocchiale. Il dado /I, a cui con forti viti si congiungono i coni 
troncati £, F, ed i tubi A, B, è pure forato per lasciare libero il 
passaggio alla luce della lucerna dalla parte di F , ed ha un largo dia- 
framma inclinato all’ asse ottico del cannocchiale di gradi £.5 pulito a 
specchio che rimanda verso A la luce della lanterna per rendere in 
tempo di notte visibile il campo ed i fili del micrometro. Si può re- 
golare l’intensità di questo illuminazione mediante una tanaglia situata 
Ira il tubo m ed il cilindretto d’acciajo F, la quale si apre e chiude 
col mezzo del manubrio o. 

Per ultimo il livello AB (Jtg. FI.) costituito da una canna di ve- 
tro internamente lavorata appoggiata a due sostegni G, G col mezzo 
degli uncini F, F si può applicare ai perni cilindrici dello stromento 
per esplorare la posizione dell’asse di rotazione rapporto all’orizzonte. 
La sezione longitudinale della canna deve essere un arco di circolo di 
gran raggio: nella sua parte supcriore sono scolpite di qua e di là 
della metà delle divisioni in parti uguali ,e (piando 1 estremità della bolla 
del livello corrisponde a divisioni di ugual nome , la corda dell arco 
abbracciato e l’asse del livello stesso è orizzontale; e perciò orizzon- 
tale sarà pure la linea dell’ asse dei sostegni F, f 1 se essa siasi prece- 
dentemente resa paralella all’asse del livello, abbassando od alzando 
opportunamente col mezzo delle viti p, p gli appoggi G, G. Le pic- 
cole punte tr, a scorrevoli lungo l’asta di ottone soprapposta alla can- 
na di vetro servono a meglio indicare gli estremi della bolla, c le sue 
variazioni dipendenti dai cambiamenti di temperatura . 
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33. Esposti i principali pezzi dello stromenlo dei passaggi, venia- 
mo a dire brevemente della sua verificazione . Per procurare col suo 
mezzo buone osservazioni richiedcsi che girando intorno 1‘ asse E F 
l’ asse ottico dello stromcnto dirigasi esattamente in tutti i punti al 
meridiano celeste: ed è perciò evidente che deve l’asse di rivoluzione 
essere orizzontale , perpendicolare all’ asse ottico del cannocchiale , e 
diretto dal vero levante al vero ponente. 

i.° A rendere l'asse di rivoluzione orizzontale, stabiliti gli appoggi 
in modo che esso abbia prossimamente la direzione ora indicata di le- 
vante a ponente, supporremo a bel principio i perni o cilindri di ac- 
ciajo esattamente uguali. Rivolto il cannocchiale verso l'orizzonte, sic- 
ché F obbiettivo guardi, per esempio, il mezzodì, si appenderà il li- 
vello, e si noteranno le divisioni corrispondenti agli estremi della bol- 
la. Levato il livello, si tornerà ad appendere inversamente, di modo 
che 1’ uncino che prima abbracciava il perno E ( fig . V. ) passi in /•’, 
e viceversa. Se la bolla ritorna alle stesse divisioni, sarà la linea d’ap- 
poggio degli uncini sui perni paralella ali* asse del livello ; in caso di- 
verso si varieranno i sostegni della canna mediante le viti p , p finché 
nelle due inverse posizioni la bolla corrisponda esattamente agli stessi 
punti: e quando ciò succeda si alzerà EF colla vite q finché gli estre- 
mi della bolla corrispondano a uguali divisioni . Con cih F asse sarà 
orizzontale. Spesso avviene che prossimamente l’asse del livello sia pa- 
ralello alla linea degli appoggi, e l’asse di rotazione anche prossima- 
mente orizzontale ; e piuttosto che correggere il piccolo errore si ami 
tenerne conto. Conoscendo allora il valore di ciascheduna particella 
delle divisioni scolpite nella canna, si determinerà F inclinazione dcl- 
F asse di rotazione nel modo seguente : 

Tenendo sempre il cannocchiale in una posizione orizzontale, si ap- 

S ernia il livello ai perni, e sia p il numero, in cui fermasi la bolla 
alla parte di ponente, l quello in cui è contemporaneamente ferma 
■dalla parte di levante. Si in verta poscia il livello, e siano in questa 
nuova posizione gli estremi della bolla fissi in p\ l'; k sia il valore di 
una parte del livello in secondi di grado; i la cercata inclinazione. 

Facilmente si vedrà essere i *= -p (p -{- p— l — /’), dove se riuscirà 

4 


i positivo, l’asse si solleverà al di sopra dell’orizzonte a ponente, ed 
a levante se sarà i negativo . 

11 numero A, quantità che rimane presso a poco costante, variando 
solo un poco coll’aumento di temperatura, si dovrà accuratamente de- 
terminare. L’astronomia pratica presenta a ciò varii mezzi, fra i quali 
io soglia adoprare il seguente: portasi verso l’orizzonte lungo il qua- 
drante mimale (Jtg, /.) il cannocchiale, ed ivi si fissa in modo che la 
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direzione di uno dei bracci ce della sua armatura di ottone inferiore 
aia orizzontale: si appende ad esso il livello, c notasi diligentemente 
la posizione di un’ estremità della bolla. Fatto ciò col mezzo del mi- 
crometro pq si fa variare 1 inclinazione di c c (e quindi dell’asse del 
livello) di io"; il numero delle parti che trascorrerà la detta estre- 
mità della bolla diviso per io darà il valore di k. 


2.” Suppongono i precedenti precetti, che i due cilindri orientale 
ed occidentale dell’asse di rotazione siano esattamente uguali, ed in 
vero gli' artefici devono porre in ciò la massima attenzione . A fronte 
però di ogni diligenza, ò sommamente difficile evitare una minima dis- 
uguaglianza, ed imporla moltissimo tenerne conto quando vi sia. Fin- 
giamo pertanto che sia r il raggio del cilindro occidentale, r quello 
del cilindro orientale, h la distanza orizzontale dei punti, ai quali si"ap- 
pende il livello; fingiamo inoltre l'asse di rotazione orizzontale perfet- 
tamente. Condotto per questo un piano verticale che tagli lungo due 
lince rette le superficie superiore ed inferiore dei cilindri, sia la supc- 
riore indicala con S , l’ inferiore con /. Sarà (riguardando r — r come 
(ina piccolissima quantità) la linea S elevata al di sopra dell’asse oriz- 

zontale di — - — ; ed I di altrettanto depressa sotto il medesimo. Ri- 


dotta pertanto la linea S ad essere orizzontale, si deprimerà l’asse di 

, che porremo = <p. 


rotazione sotto 1’ orizzontale di un angolo — — 

° A 


ed / si deprimerà di 2<p. Risulta da ciò, che se l’asse di rotazione 
coll’ applicazione ilei livello apparisca sollevato sopra 1’ orizzonte dalla 
parte di ponente di un angolo = i, la sna vera inclinazione sarà = i — <p. 
Si determinerà poi l'angolo costante <p al modo seguente mediante il 
livello. Dispongasi il cannocchiale nella direzione orizzontale coll’ ob- 
biettivo rivolto a mezzodì, e rendasi orizzontale la linea S in questa 
posizione alzando od abbassando convenientemente il perno orientale 
colla yite <7; dopo ciò rivolgasi il cannocchiale coll’ obbiettivo verso il 
settentrione, con che la linea I passa nella posizione supcriore, e col 
mezzo del livello si determini la sua inclinazione all’orizzonte; la metà 
di questa sarà = cp, che dovrà riguardarsi come positiva, se si clera 
verso ponente, ed annunzierà il raggio del perno occidentale più gran- 
de dell’ orientale . 


3 .° Reso orizzontale l’asse di rotazione, conviene esaminare se l'asse 
ottico del cannocchiale, o per meglio dire la linea condotta dall’ inter- 
sezione del terzo filo col filo orizzontale pel centro dell’obbicttivo, sia 
al medesimo perpendicolare, e diretta nel piano del meridiano. A tale 
oggetto fingeremo che nella facciata di una fabbrica a tramontana situata 
nella direzione del meridiano, c distante almeno un migliajo di tese. 


Digìtized by Google 


53 

eia già stata collocata una mira meridiana. Quella «li cui faccio uso 
c un cireoletto «li ottone incassato in un muro, annerito con una ver- 
nice ad olio, in cui è stato disegnato un diametro verticale con colore 
bianco pure ad olio. Il diametro di questo cireoletto sottende dal cen- 
tro dell’ obbiettivo un angolo «li 1 3", z,ed è stato stato misurato con 
un eccellente micrometro di Amici a separazione d’immagini: il cen- 
tro di questo circolo, c quindi il nominato diametro verticale trovasi 
nella direzione del meridiano condotto pel centro dell’ obbiettivo ab- 
bastanza esattamente. 

Ciò posto, rivolgesi il cannocchiale A B nella sua posizione ordina- 
ria verso la mira meridiana, c muovesi il perno occidentale E dal mez- 
zogiorno verso il settentrioni:, lincile il terzo filo verticale cuopra esat- 
tamente il segno bianco della mira. Lesati poscia i contrappesi //, Il 
e le leve clic li sostengono, s’ inverte lo stromento in mollo clic il 
perno orientale passi nell’appoggio occidentale, e viceversa. Rivolto 
in questa nuova posizione alla mira il cannocchiale, se il terzo filo col- 
lima esattamente al meridiano, sarà l’asse ottico al tempo stesso per- 
pendicolare all’asse di rivoluzione, e situato nel piano «lei meridiano: 
in caso diverso la differenza rappresenterà il doppio di ciò che appel- 
lasi errore di collimazione , e dovrà togliersi per metà col movimento 
del perno occidentale, per metà col movimento del «balramma che so- 
stiene i fili del micrometro. 

34. Per potere ridurre gli istanti degli appulsi di nn astro osser- 
vati ai fili laterali, come se fossero stati osservati al terzo filo diretta- 
mente, è necessario conoscere con ogni esattezza il tempo siderale 
che in ogni declinazione impiega una stella a pervenire da ciaschedun 
filo al terzo filo. Supponiamo il cannocchiale rivolto all’equatore, e 
fingiamo che la distanza del primo dal terzo filo abbracci un arco di 
equatore = d secondi ; il tempo che una stella impiegherà a passare 

dal primo sul terzo filo sarà =* — secondi di tempo: rivolto poi ad un 
paralello di declinazione § , il tempo richiesto perchè un astro attra- 
versi lo stesso spazio sarà — - (Trig. XVIII.). 

i5 cos a - 

Ciò posto, si determineranno le ilistanze equatoriali dei fili a que- 
sto modo: Si rivolga lo stromento ad nn astro di declinazione 2 men- 
tre si avvicina al meridiano, e si osservi il numero dei secondi di tem- 
po impiegati a passare dal primo al terzo filo; dal secondo al terzo; 
dal terzo al quarto; dal terzo al quinto. Questi intervalli moltiplicati 
per cosò daranno le distanze equatoriali dei fili in tempo siderale: le 
quali (*) devono risultare le stesse qualumjuc declinazione abbia la stella . 

C) Questa regola esige una piccola correzione per la polare, e per le stelle più 



5 £ 

Per eludere gli errori ine vii abili delle osservazioni, si prenderà il me- 
dio di molte simili determinazioni. 

II metodo ora esposto è semplice, e generalmente praticato: si può 
ad esso con vantaggio sostituire il seguente dovuto al signor dott. 
Gauss, oualora si possieda un circolo moltiplicatore, od un teodolito 
[iure moltiplicatore con esatte divisioni. 

Col mezzo della Luna, del Sole, o delle stelle riducasi il cannoc- 
chiale al punto della chiara visione portando i fili esattamente nel foco 
dell’ obbiettivo, dove appariranno precisi e ben contornati. Quindi in 
un giorno sereno si levi lo slromento dal suo posto per porlo sopra 
un tavolino in modo che l’asse EF rimanga verticale se adoprasi il 
circolo, orizzontale se il teodolito. Levate le lenti oculari senza alte- 
rare la posizione dei fili, e rivolti questi all’aperto cielo, se dirigasi ad 
essi di faccia all’ obbiettivo il cannocchiale del circolo, si vedranno i 
fili precisi come fossero tesi nella volta celeste, poiché i raggi lumi- 
nosi da essi procedenti sortono dall’ obbiettivo stesso in direzioni pa- 
rafile. Misurando l’angolo, che sembrano abbracciare le distanze del 
primo dal terzo cc., queste saranno evidentemente le cercate distanze 
equatoriali, che divise per i5 saranno ridotte in tempo siderale. 

Ottenute con l’uno o con l’altro mezzo le distanze equatoriali dei 
fili in tempo siderale, si divideranno per i coseni delle declinazioni di 
grado in grado, o di mezzo grado in mezzo grado, c si apparecchierà 
cosi una tavola, la quale servirà a ridurre al terzo filo gli appulsi delle 
stelle osservati ai fili laterali per prendere il medio dei risultamenti de- 
dotti dalle singole osservazioni. 

35. Se le verificazioni tutte superiormente esposte siano state bene 
praticate, 1’ asse ottico del cannocchiale collimerà esattamente al me- 
ridiano celeste, e 1* appulso di un astro al terzo filo segnerà nell’ orolo- 
gio l’istante del suo passaggio per il meridiano. Accade spesso che 
trovisi lo strorocnlo dei passaggi alcun poco fuori della sua vera po- 
sizione, e non si abbia il tempo di regolarlo; conviene allora applicare 
ai passaggi osservati pel terzo filo alcune piccole correzioni , i fonda- 
menti delle quali verremo ora esponendo paratamente . 

i’. Sia l’asse di rotazione orizzontale, e sia nullo l’errore di col- 
limazione ; ma I’ asse ottico del cannocchiale declini dal meridiano di 
un angolo z . E palese , che l’ intersezione del terzo filo col filo oriz- 
zontale descriverà un piano verticale che passerà per il zenit taglian- 
do il meridiano sotto un angolo z, che supporremo positivo, quando 
giace nell’emisfero orientale dalla parte di mezzodì. Sia (fig. VII . ) 
SZP il meridiano; S Z il verticale descritto dallo stromcnto che in- 

•vicioe al polo. Si troverà facilmente, clic detta <t la declinatione , r l'intervallo di 
tempo osservato, d la distanza equatoriale in arco, sarà questa determinata dall' e- 
«juazlone leu 4 d= sen -|(i5 1) cosi; ovvero prossimamente d = a h" tto ■§ (t5 t) cosi . 
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contra nel zenit Z il meridiano sotto nn angolo z piccolissimo, di cui 
si possano trascurare le potenze superiori alla prima; S un astro di 
declinazione 8 , che giunge prima al verticale Z S , quindi al meridia- 
no in S ; P il polo dell’equatore. Condotto P S', sarà PS'=yo — 8, 
Z P == 90 — L, Z S (che prossimamente è = Z S ) = L — 8 ; 1 angolo 
orario P ridotto in tempo, ed aggiunto al momento del passaggio os- 
servato in S' darà il cercato passaggio dell’astro pel meridiano. Ora 


il triangolo sferico Z P S dà sen P — 


sen (L — 8) 


sen z ; quindi la cer- 


cata correzione, in virtù della supposta piccolezza degli angoli P, z t 

sarà = Sen — z = A z ponendo per brevità 

1 5 cos 8 r r 

A = scn — — ~ (sen L — cos L tang 8) . 
i 5 cos 8 i 5 

Per le stelle australi deve farsi 8 negativo; per i passaggi delle 
stelle boreali sotto il polo si troverà facilmente ZiS=i8o“ — (£-f-S), 
quindi tanto per le stelle australi, quanto per le boreali sottor il polo 

A = sen ^ = Ar (sen L -+■ cos L tang 8) . 

i 5 cos 8 i 5 ^ ^ 0 1 


a.* Sia l’ asse ottico nell’ orizzonte diretto allo scopo meridiano, ed 
esattamente perpendicolare all’asse di rotazione, sicché sia nullo l’er- 
rore di collimazione; ma sia quest’ultimo asse elevalo sopra l’orizzonte 
dalla parte di ponente di un piccolissimo angolo i. L’asse ottico del 
cannocchiale descriverà un circolo massimo della sfera inclinato ai me- 
ridiano di t, situato dalla parte d’oriente, che lo taglierà nei due op- 
posti punti dell’orizzonte, come vedesi nella fig. Vili , dove MZP N 
rappresenta il meridiano vero; 1\1 Z' N il circolo descritto dall’asse ot- 
tico ; P il polo boreale ; M il mezzogiorno ; iV il settentrione . Una 
stella di declinazione 8 passi per il terzo filo del cannocchiale in <S'; 
condotto il circolo massimo P S dovrà la sfera ruotare dall’ angolo 
Z P S' = P, perché giunga al meridiano vero . L’ angolo P si deter- 
mina poi facilmente nel seguente modo. Col polo M ed intervallo 
MZ — <$a descritto ZZ' = i, guidisi 1J1S paralello a ZZ'; sarà 
Z S — Z S — L — 8; (prossim.); SS' = t cos (L — 8) (Trig. XVIII); in 
virtù della sua piccolezza si potrà assumere S S' per l’arco di circolo 
massimo condotto da & perpendicolare sul meridiano , con cùc il tri- 

tan(T jl/ 

angolo sferico ZSS' darà tang Z = - — n ^ ^ , ovvero prossimamente 

Z = ^ ) . Dopo ciò il triangolo P Z S‘ darà 

sen (£, — 8) v B 

sen P : senZ : : sen Z S' : sen PS', dalla quale tosto si dedurrà 
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tiro ; nei passaggi inferiori la quantità L 8 sarà Ì> go*, e converrà 
fare attenzione alle regole dei segni nell’ equazione (B). 

La quantità e non varia sensibilmente col tempo se abbiasi cura 
* di non alterare la posizione del tubo oculare, lasciando sempre intatte 
le viti r r che lo sostengono ( fig . V.)', quindi se sia stata questa una 
volta annullata con diligenza, si conserverà = o: le quantità poi z, i 
variano continuamente nel corso di un giorno, sopra tutto in tempo 
di estate, per le piccole alterazioni indotte nelle fabbriche dalla varia- 
zione della temperatura, e sono in generale sottoposte a piccole oscil- 
lazioni periodiche . Coll’ ajuto del livello si può ad ogni osservazione, 
o a diverse ore del giorno determinare i, ed anco si può di giorno 
stimare il valore di z dall’ inspezione della mira. Durante la notte poi, 
non vedendosi lo scopo meridiano, il valore di z non può aversi per 
questa via; le equazioni (A) o (B) somministrano un mezzo molto co- 
modo e spedito per determinare al tempo stesso z e k coll’osservazio- 
ne di due stelle conosciute, le quali abbiano una declinazione molto 
differente, se siasi determinato i col livello, ed e coll’inversione. In 
fatti conoscendo a , nell’ equazione (A) tutto ò noto a riserva di k e 
di z; quindi l’osservazione delle due nominate stelle darà due equa- 
zioni, nelle quali l' incognita z acquisterà coefficienti molto diversi , e 
perciò da esse agevolmente si determineranno i valori di k e di z . 
Che se si avranno molte di queste equazioni, si faranno tutte concor- 
rere alla determinazione di queste dne incognite, e si avrà cosi un 
mezzo pronto e sicuro per assegnare con ogni esattezza la correzione 
di un orologio regolato al tempo siderale. 

Potrebbe credersi clic mediante l’osservazione di quattro stelle co- 
nosciute situate a declinazioni molto differenti si potesse giungere die- 
tro l’equazione (A) a determinare in un modo analogo i valori di z, 

<p, e , h ; ma con un poco di attenzione tosto si scorge che ciò 
non è possibile. In fatti la detta equazione, ponendo 

■* = [ 3 sen £ •+• c° 3 ■£]> y — ^r[ — Z cos i-f (li: <p) scu Z], 

si può scrivere sotto la seguente forma 

= tang 8 -| — _ , 

i5 cos 8 

dalla qnale rendesi manifesto non potersi anco con quattro osservazioni 
separare i da i; non potendosi adunque assegnare i valori di oc c di 
y separatamente non si potranno avere nfc meno z, <q:<p, poiché dalle 
fatte posizioni risulta 

z =3 1 5 (x sen L — y cos L) ; i ip = 1 5 (a; cos L -f - y sen L) . 

III. Macchina equatoriale o parallattica. Fig. IX. 

3j. Servono le macchine equatoriali alle osservazioni dcffli astri 
vol. r. . g 
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che trovansi fuori del meridiano da qualunque parte del cielo : quindi 
mentre per 1' uso degli strumenti sopra descritti, basta che sieno essi 
montati in luogo tale della fabbrica, da cui si possa liberare la visua- 
le per vedere l’aperto cielo nella sola direzione del meridiano, queste 
per lo contrario devono collocarsi nell’ ultima sommità in luogo isolato 
per poterne dirigere a qualunque plaga il cannocchiale. D ordinario 
xipongonsi «opra una solida base di marmo o di pietra dura entro una 
piccola camera rotonda, ricoperta da un tetto conico di rame o di 
piombo, girevole sopra carrucole, c munito di una porta cstendentesi 
lino al vertice, la quale, girando il tetto, volgcsi a quella parte ove 
occorre di fare l’osservazione. Riescono di sommo comodo e vantag- 
gio nelle osservazioni delle nuove comete, dei nuovi pianeti, quando 
non si possano osservare al meridiano, e formano perciò il necessario 
corredo di un osservatorio bene provveduto. Vengono dagli artefici 
adottate per esse varie disposizioni , le quali però tutte collimano al 
medesimo fine, e si appoggiano sopra gli stessi principii ; quindi bre- 
vemente descriveremo quella adottala dal sig. L'tzschneidcr di Monaco 
nell’equatoriale destinato per l’Osservatorio di Padova, di cui la fig. 
IX. presenta 1' aspetto , come vedesi montata sopra una solida base 
orizzontale di pietra istriana X Y. appoggiata a tramontana ad una co- 
lonna Z di ferro fuso infissa nella nominata base. 

38. Componesi essa precipuamente delle seguenti parli: 

i.” Di un circolo intero A A diviso in ore; le ore sono suddi- 
vise in minuti, e coll'ajuto del nonio in secondi di tempo. Questo cir- 
colo deve rendersi paralello all’ equatore celeste, perciò appellasi equa- 
toriale . 

a.” Di nn asse di bronzo BB vuoto internamente perchè sia piò 
leggero. Questo è solidamente congiunto all’equatoriale, tornito con 
esso, terminato inferiormente in una punta conica, superiormente in un 
cilindretto C, il cui asse prolungato passa per 1’ ora nominata punta 
conica, e riesce perpendicolare al piano dell’ equatoriale . Quando la 
macchina è al suo posto, quest’ asse riesce paralello all’ asse del mon- 
do, e prolungato passerebbe per i due poli, dell’ equatore. 

11 perno conico inferiore appoggia sopra un eguale incontro situato 
nell’ interno della scatola di ottone D, il quale mediante un sistema di 
viti si può spingere da levante verso ponente, cd alzare od abbassare 
alcun poco, per portare l’asse BB nel piano del meridiano, cd in esso 
elevarlo esattamente all’altezza del polo. 11 perno superiore C appog- 
gia fra due piani inclinati in un pezzo di bronzo fissato con viti alla 
colonna Z. 

3.* Di un circolo ££, diviso in quattro quadranti, dove con 1’ ajnto 
di due opposti nonii a , a si leggono i secondi ili grado . Intorno al 
centro .di questo circolo è girevole il cannocchiale G G, fisso nel pezzo 
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che porta i nonii: con una vite di pressione si può fermare in qualun- 
que parte del lembo, e mediante un micrometro se gli procurano.! 
più |>ìccoli movimenti. Il circolo E E è con forti viti (issato nel para- 
leltepipedo di bronzo F, che fa angolo retto con l’asse Btì in modo 
che il suo piano riesca a quest' asse parulcllo, e prolungato passi per 
i poli dell’equatore, e riesca perpendicolare all’equatoriale A A. 11 
diametro di E E condotto per le divisioni o* — o” è per costruzione 
parulcllo al piano dell’ equatore, e quindi quello condotto per le divi- 
sioni 90° — 90° è paralello all’asse del mondo. L’illuminazione del 
cannocchiale si fa per 1 ’ asse con una lanterna H in modo analogo a 
quello esposto per lo stromento dei passaggi. Il peso P mediante una 
leva angolare, che attraversa l’ interno della colonna S avente il cen- 
tro di moto in /, si elide contro l’asse B B. t e sostiene il peso della 
macchina quasi per intero, affine di agevolarne i movimenti, e conser- 
vare ai perni per più lungo tempo la loro figura, la quale altrimenti 
si altererebbe per il forte attrito. 

Il paralellf pipedo F. e due pesi Q ad esso congiunti tengono equi- 
librata tutta la macchina intorno all’asse BB. 

3 g. Dalla riferita disposizione delle parti della macchina risulta, 
che girandosi essa intorno all’asse BB uniformemente da levante verso 
ponente, il circolo A A volgesi pure uniformemente nella stessa dire- 
zione, conducendo successivamente tutte le sue divisioni in faccia ai 
nonii gg basi nella scatola D : ed il circolo E E prenderà al tempo 
«tesso la posizione di tutti i circoli di declinazione. In questo movi- 
mento, se il cannocchiale Gtì sia fisso nelle divisioni 0° — 0° del 
circolo di declinazione ££, il suo asse ottico collimerà costantemente 
all’ equatore celeste ; ed in generale apparisce, che le divisioni in E E 
scolpite rappresenteranno le declinazioni , ed al cannocchiale si potrà 
fiir descrivere un paralello qualunque all’ equatore. 

Posto ciò, se conducasi il circolo E E nella posizione verticale, sarà 
evidentemente situato nel meridiano; in questa posizione si dispongano 
i nonii del circolo A A in o h o' o". Se volgasi la macchina a ponente 
in modo, che una divisione particolare per es. a 11 o' del circolo A A 
venga a collocarsi di faccia ai nonii g, g, prenderà E E la posizione 
del circolo di declinazione di a ore pomeridiane, c fissato H cannoc- 
chiale in una declinazione particolare per es. 10” bor. comparirà nel 
campo quella stella, che avendo tale declinazione avrà passato il me- 
ridiano di due ore ; ed in generale apparisce potersi una tale macchina 
facilmente dirigere (se sia situato accanto ad essa un orologio side- 
rale) a qualunque stella, di cui conoscasi \'A B e la declinazione; po- 
tersi anco con essa facilmente determinare la differenza ili A li e di 
declinazione di due vicine stelle , che in tempi successivi vengano ad 
attraversare in virth del moto diurno lo stesso circolo orario . Data 
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pertanto la posizione di una di esse, si avrà tosto la posizione dell'al- 
tra se fosse incognita. 

4.0. Affinchè poi le differenze osservate di AR e di declinazione 
siano al vero consentanee, ricliicdcsi che la macchina sia esattamente 
al suo posto, cioè che il circolo A A sia esattamente paralello all’ e- 
quatore celeste, l’asse Btì diretto verso il polo boreale: inoltre richic- 
desi che l’asse di rivoluzione del cannocchiale sia perpendicolare a BB, 
ed all’ asse ottico affinchè questo stia sempre in un circolo di declina- 
zione. Coll' ajuto di nna mira meridiana, e del livello soprapposto al 
cannocchiale, facilmente in una prima collocazione si soddisfa alle pri- 
me due condizioni. Per agevolare il moto rotatorio del cannocchiale 
intorno al centro del circolo EE l’artefice ha fissato nel pezzo che 
porta i nonii ed il cannocchiale un Inngo asse col medesimo tornito 
che uttraversa tutto il paralellepipedo F, e sporge in due oguali ci- 
lindri un poco fuori da una parte e dall'altra. Levato il cannocchiale 
dal suo posto rimangono libere queste estremità dell’asse; condotto il 
circolo E E nella posizione verticale con la faccia rivolta a levante, 
appcndesi all’ asse nn livello rettificato simile a quello della fig. VI. 
Yolgesi la macchina lentamente intorno all’asse BB coll’ ajuto del mi- 
crometro R , finché il livello segni la posizione orizzontale. 

Levato il livello, girasi a ponente il lembo del circolo EE per mo- 
do che nell’ equatoriale sia indicata una mezza rivoluzione esattamen- 
te ; allora si torna questo ad applicare, e se di nuovo segna la posi- 
zione orizzontale sarà l’ asse di rotazione del cannocchiale perpendico- 
lare a BB", in caso diverso si corregge l’errore per meta colle viti 
sottoposte a D, che muovono l’asse BB, per metà colle viti inGssc in 
F, che muovono l'asse dell’alidada e del cannocchiale. Cosi con pochi 
tentativi si perverrà a dargli la richiesta posizione: si noterà allora la 
divisione nell’ equatoriale a cui corrisponde la perpendicolarità dei due 
assi; si riporrà a posto il cannocchiale, e si volgerà allo scopo meri- 
diano per vedere se ad esso collimi. Se ciò non fosse, si dovrebbe 
correggere l’errore in parte col micrometro dell’equatoriale, in parte 
colle viti laterali della scatola X), che spingono l’asse BB da le- 
vante a ponente, quindi tornare a verificare la perpendicolarità degli 
assi . Prima peri converrà distruggere l’ errore di collimazione, rimi- 
rando lo scopo meridiano nelle due inverse posizioni di EE, e facen- 
do si che trovisi nell’intersezione dei fili. Quando siasi giunto a situare 
l’asse di rotazione del cannocchiale orizzontale, e che questo collimi 
alla mira, allora sarà l’asse BB compreso nel piano del meridiano. 

4-t. Quando i precetti precedenti siano stati opportunamente appli- 
cati , la macchina sarà molto vicina al suo vero posto ; ma l’ ultima 
esattezza non potrà aversi che con le osservazioni astronomiche. Sup- 
porremo da principio l’ asse di rivoluzione del cannocchiale esattamen- 
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te perpendicolare all’asse lì B , al clic facilmente si perviene coll’ a- 
juto del livello ; ma per ciò clic riguarda le altre sorgenti di errore 
vi siano delle piccole deviazioni, c tali da potersene trascurare le po- 
tenze superiori alla prima. Se ne determinerà l’influenza nel modo se- 
guente, da cui anco ricaveremo il metodo da praticarsi per determi- 
nare con opportune osservazioni la grandezza delle deviazioni. 

Primieramente, condotto il cannocchiale in o* di declinazione, non 
sia esattamente paralello all’ equatoriale A A. ma aberri di un piccolo 
angolo s dal paralcllismo in modo preso, che quando leggesi una de- 
clinazione d , la distanza dal polo ili A A sia 90’ — (</-)- i) in luogo 
di go — d. Posto ciò, consideriamo la fig. A., nella quale ZI* II 
rappresenti il meridiano vero; P il polo dell’equatore; P' il punto 
della sfera celeste a P molto vicino, coi corrisponde il polo di A A : 
S un astro di declinazione =8, e di AR — a . , che si osservi coll'e- 
quatoriale, quando il suo vero angolo orario Z PS è =8. Condotti i 
circoli massimi P A, P‘ S , P P\ sia d la declinazione letta nella mac- 
china; sarà P' S = 90' — (d-4-i); PS = go* — 8; pongasi PP'=y, 
P' P Z = oc . Sarà l‘ P S — oc — 8, ed il triangolo P' P S darà l’equa- 
zione sen (d -f- t) = cos ^sen 8 -f- sen^ cos 8 cos (x — 8) , la quale, ri- 
guardando y come piccolissimo, d -+- e pochissimo diverso da 8 dà 
d t — l — r cds (oc — 8) =y cos oc cos 8 -J- y sen x sen 8 . 

Se ora dal punto P' si abbassa P' Q perpendicolare sol meridiano, 
a motivo della piccolezza di PP\ si può riguardare come rettilineo il 
triangolo PP Q; ed avremo P Ó = — y cosa:, P' Q = y sena:. 
Ponendo pertanto P Q = s , P’ Q = r, la precedente equazione darà 
d -+. f — 8 = t sen 8 — s cos 8 . . . (1) 

Se si avranno tre di qncstc equazioni fondate sopra tre osserva- 
zioni fatte ad angoli orarii conosciuti, c molto diversi, si potranno de- 
terminare le incognite t, f, r, la prima delle quali darà l’errore del 
‘ principio di numerazione nel circolo di declinazione ; le altre due da- 
ranno la posizione del polo della macchina rapporto al polo vero. 

Comodissima riesce la determinazione delle precedenti incognite fa- 
cendo uso di tre osservazioni della polare ordinate nel modo seguente: 
».* nel passaggio superiore,' quando 8 = 0. sia d — d 

z.* quando 8 = 6 ! ' = go" sia d = d' 

3 .* nel passaggio inferiore, quando 8= 180" sia d = d" 

L’ equazione (1) darà per ordine le segnenti 
d ' — 84-1 = — s ! • ( 1 = 8 — t (d -f- d") 

d' — 8 -1- 1 = t i dalle quali si .ottiene < s = 4 ( d " — d) 

d '— ;*+«=• f) ( t=d ' — 1 (d-+-d''). 

E mutile avvertire che le quantità osservate d, d\ d" devono prima 
essere spogliate dalla rifrazione astronomica per ridurle a quello stato che 
avrebbe luogo t,p fosse tolta di mezzo l’atmosfera terrestre. Se i va- 
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lori di t c di s risultino considerabili si dovrà procurare di diminuirli, 
movendo opportunamente 1' orsc BB\ se poi siano piccoli, si potrà 
sempre avere con molta speditezza la declinazione vera di un astro 
dalla sua declinazione apparente osservata, mediante I’ equazione 
8 = d -f- « -+- x cos 6 — - f sen 8 . . . (») 

la quale dimostra, che rimanendo costante l’angolo orario (come si 
suole praticare nelle osservazioni fatte a questi stromenti) le differenze 
di declinazione sono indipendenti da t, j, t. 

42. Cerchisi ora l'angolo orario 6 dietro l’angolo orario apparente 
dato dalla macchina, ed a tale oggetto si cerchi l’angolo in P' nel 
triangolo P P‘ S . Ritenendo le denominazioni superiori, si avrà dalla 
Trigonometria 1 ’ equazione (XV, caso III) 

, D - tang8 senj— cos(x — 8) cos r .. r tang 8 

sen (x — fi) ^ sen (x — fi) 

donde apparisce essere prossimamente P' = 180' — (x — fi). Ponendo 
pertanto P’ — >8o” — (x — fi) — z, e riguardando z come piccolissimo. 


ai avrà cot P‘ — — cot (x — ( + «)= — cot (x — 8) -| f - 

sen ’ (x — fi) 

confrontando i due valori di cot P ', si avrà 

s — y tnng 8 sen (x — fi ) — t cos 8 tang S — |— jr sen 6 tang 8 . 

Quindi sarà 

P' — 6 4- 180° — x — t cos fi tang 8 — s sen fi tang 8 . 

Se ora per il zenit e per P‘ condnceai nn circolo massimo, 
sarà questo d meridiano apparente: l’angolo Z P " S, che porremo =6', 
sarà l’angolo orario apparente nella macchina, ed è palese che sarà 
fi = P — P PZ = ì 8o‘-f-fi — (z+PP'Z) — t cos 8 tang 8 — s sen 6 tang 8 . 

La quantità costante iRo’ — (z + PP'Z) potrà riguardarsi come 
l’errore del principio di numerazione dell’ equatoriale che rappresente- 
remo pere; dietro ciò si avrà l’angolo orario vero dall’apparente os- 
servato, mediante 1’ equazione 

fi = fi' — e 4- f cos fi tang* 8 s sen 6 tang 8 ... ( 3 ) 

43 . Suppongono i precedenti precetti che l’ asse di rotazione del 
cannocchiale sia perpendicolare all'asse ottico, cd all'asse BB dell’e- 
quatoriale , le quali due circostanze possono non aver luogo . Abbia 
luogo la seconda condizione, e manchi la prima, sicché siavi un pic- 
colo errore di collimazione, che indicheremo per k . L’asse ottico ap- 
parente descriverà un paralcllo al circolo di declinazione, e se rimane 
l’ intersezione del filo medio col filo equatoriale a levante del vero asse 
ottico, sarà in una declinazione 8 il tempo impiegato a passare dal filo 

• km 

medio nel circolo di declinazione = , il qual termine dovrnsi ag- 

‘ cos 8 
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giungere al secondo membro dell’equazione (3). Le declinazioni per 
questa causa non soffriranno alterazione. 

Sia in secondo luogo nullo l'errore di collimazione; ma l’asse di 
rotazione del cannocchiale non sia perpendicolare all’asse dell’ equato- 
riale; c ciò in mudo che quando il circolo di declinazione sta nel pia- 
no del meridiano colla faccia rivolta a levante, l’asse di rotazione in 
luogo di essere orizzontale , sia elevato a ponente di un angolo i . 

L’ asse ottico del cannocchiale descriverà un circolo massimo inclinato 
al meridiano di un angolo i disposto verso levante, il quale in conse- 
guenza taglierà il meridinno nell’ equatore , come può facilmente con- 
cepirsi dalla fig. Vili, dove fingasi MZN rappresentare il meridiano 
vero; MZ N il circolo descritto dall’asse ottico a levante del meri- 
diano; M N 1’ equatore; Z il suo polo vero; l’angolo in M =* i; S' 
un astro di declinazione S , che prima attraversa il circolo M S' N ¥ 
poscia il meridiano. Sarà M S — M S — i sen ò : l'angolo in 
S S‘ 

Z = — — = ì tang S rappresenterà la quantità di cui deve ruotare 

sen Z i) 

la sfera perchè giunga l’astro al meridiano vero. Ora in qualunque 
circolo orario passi il meridiano per la colazione della sfera, il circolo 
MZ N manterrà rapporto ad esso sempre la stessa posizione, e quindi 
la quantità i tang S sarà la correzione (fa aggiungersi al secondo mem- 
bro dell’ equazione (3) dipendentemente da questa inclinazione . Al tem- * 
po stesso apparisce, che 1’ angolo i non munirà dentro le quantità di 
primo ordine nelle declinazioni, e perciò 1’ equazione (z) non riceve al- 
tre correzioni . 


« 


Da tutto ciò risulta, che 1’ angolo orario vero sarà 

k 

— 6’ — e -j- t cos 6 tang S -4- s sen 6 tang 8 H - - 4 - i tang $...(£) 


purché le quantità t, s, k, i siano ridotte in tempo, se sono date 
in secondi di grado. 

L’angolo orario tolto dal tempo dell’osservazione se l’astro è a 
ponente del meridiano, aggiunto se è a levante, darà V A R del me- 
desimo . 


Generalmente si adopera la macchina parallattica per determinare 
la posizione di nn astro incognito rapporto all’ equatore, riferendolo a 
stcflc conosciute situate presso a poco nello stesso paralcllo. Si sta- 
bilisce allora in nn angolo orario particolare, e si osservano le diffe- 
renze apparenti di declinazione e di AR dell’astro incognito con le 
stelle vicine ; queste per le equazioni (a), (J) sono tanto pili prossime 
alle vere differenze, quanto minore è la differenza di declinazione . Cosi 
se la macchina sia presso a poco rettificata, sarà inutile tenere conto 
dei termini dipendenti da e, f, f, /r, j, giacché questi hanno nel risul- 
t amento una influenza minima, e per lo più trascurabile. 
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IV. Circolo moltiplicatore. Fig. XI-XIl. 

4-4. La prima idea dei circoli moltiplicatori si dere al celebre Ma* 
yer, il quale per attenuare gli errori delle divisioni meccaniche di un 
circolo immaginò, e lasciò descritto nelle sue opere postume l’ artificio 
delle moltiplicazioni . 11 primo però a farli eseguire, e ad applicarli alle 
osservazioni nautiche, che si fanno con piccoli stromenli, e con 1’ aju- 
to della riflessione fu il sig. Borda, da cui presero il nome di circoli 
di Borda. Diversi artefici francesi applicarono lo stesso «artificio agli 
stromcnti per le grandi operazioni geodetiche, e già i circoli di Le- 
noir erano fra le mani di tutti, e godevano di una giusta riputazione, 
quando il sig. cav. Rcichenhach di Monaco richiamo 1' attenzione dei 
dotti per la grande squisitezza che seppe introdurre nelle divisioni, e 
per la perfezione con cui erano lavorate le parti tutte delle macchine 
in copia fornite dalla sua celebre officina ai principali instituti astro- 
nomici e geografici, fissando l’epoca dell’odierno perfezionamento del- 
l’Astronomia c Geografia. Una minuta descrizione dei suoi circoli, e 
dei successivi miglioramenti da esso introdottivi di troppo eccederebbe 
i limiti che ci siamo prefissi: perciò il più brevemente che sia possi- 
bile accenneremo i fondamenti, dai quali dipende la loro costruzione, 
cd il modo di osservare, prendendo a norma quello qui esistente di 
un piede di diametro. 

4ó. Lo scopo di questa macchina è di misurare la distanza ango- 
lare di due oggetti, ed anche la loro distanza dal zenit con moltiplici 
osservazioni. La fig. XI. rappresenta la macchina veduta di fronte; e 
la fig. X/l. la rappresenta in disparte un poco inclinata, perchè si pos- 
sano vedere i suoi pezzi di dietro. 

Essa è composta di un circolo intero esattamente diviso di cinque 
in cinque minuti con quattro squisitissimi nonii situati alla distanza dì 
qo‘ l’uno dall’altro, clic danno quattro secondi, e col loro mezzo si 
possono stimare due secondi. Le divisioni sono scolpite in argento; 
due microscopii portati da un braccio girevole intorno al centro si 
portano sopra i nonii, i quali sono accompagnati da una carta lucida 
distesa iu un piccolo tclajo di ottone, che spande sopra essi una luce 
equabile per agevolarne la lettura. I nonii sono portati da un circolo 
concentrico al precedente con esso tornito in un lungo asse che at- 
traversa tutto il gruppo della macchina . Reso quest’ asse orizzontale 
con un livello simile a quello della fig. VI , il piano del circolo riesce 
verticale . 

Nel lembo supcriore del circolo diviso scorre intorno al suo cen- 
tro un cannocchiale acromatico , il cui asse ottico è indicato dall’ in- 
tersezione di due fili sottilissimi, uno dei quali è paralello, l’altro per- 
pendicolare al suo piano. 11 cannocchiale è adattato a due sostegni 
fissi nel circolo interno dei nonii. 
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Un sìmile cannocchiale può scorrere lungo il lembo inferiori*, e fis- 
sarsi sopra di esso in qualunque data posizione con una vite di pres- 
sione. È a questo cannocchiale sovrapposto un livello a bolla d’ aria 
squisitissimo per poterne al bisogno rendere l’asse ottico orizzontale. 
Tutta la macchina può inclinarsi girando intorno ad un asse orizzon- 
tale, come vedesi nella fig. XII. ; stabilita che sia in una particolare 
posizione può volgersi intorno ad un asse perpendicolare ^1 piano dei 
due circoli, seco portando i cannocchiali fissi nei lembi. E essa mon- 
tata sopra un piede di ottone sostenuto da tre forti vili, munito di 
un circolo orizzontale diviso di 1 5 in 1 5 minati, con un nonio che dò 
3o", ed è girevole intorno ad un asse verticale che passa pel centro 
dell’ora nominato circolo orizzontale. Combinando questo movimento 
con quello sopra indicato d’inclinazione, si pnò il lembo del circolo 
disporre Del piano di due oggetti qualunque. 

Il cannocchiale superiore c munito di un oculare prismatico, il qua- 
le rifrangendo i raggi procedenti dall’ obbiettivo in una direzione per- 
pendicolare al lembo del circolo, rende comodissime le osservazioni 
degli oggetti molto elevati al di sopra deli* orizzonte . Si può per le 
osservazioni notturne illuminare per l’ asse , come la macchina paral- 
lattica . 

Sullo stesso asse, in cui h fissalo il circolo dei quattro nonii, vi è 
pure dall’opposta parte imperniato un circolo minore di a poi. di rag- 
gio diviso di mezzo grado in mezzo grado con un nonio clic dà i mi- 
nuti . Questo circolo serve a facilitare le osservazioni dei piccoli astri, 
ponendosi col suo mezzo il circolo maggiore in modo che, fissato il 
cannocchiale in una data divisione, si porti per la rotazione intorno al 
suo asse in quella distanza che deve avere l’astro dal zenit per essere 
dentro il campo del cannocchiale, la quale si calcola preventivamente 
a un di presso . Soprapposlo al cubo che sostiene 1’ asse di rotazione ' 
del circolo noni* vi è un piccolo livello perpendicolare al piano del 
circolo stesso, a cui si fa segnare la posizione orizzontale opportuna- 
mente movendone i sostegni, quando col livello pendente ano siasi as- 
sicurato che detto asse è orizzontale . Allora senza esplorare ad ogni 
volta la posizione dell’ asse, lo che sarebbe incomodo , se s’ inclini la 
macchina finche questo livello segni la posizione orizzontale, sarà il 
piano del circolo verticale. 

Prima di procedere all’uso dello stromento, ò necessario assicu- 
rarsi, clic la linea condotta per l’ intersezione dei fili dei cannocchiali 
sia paralclla al piano del circolo; lo che si ottiene agevolmente colli- 
mando un oggetto terrestre preciso, c lontanissimo tenendo il circolo 
nel piano verticale colla faccia rivolta prima a ponente, indi a levan- 
te, avendo cura che l’oggetto corrisponda esattamente all’intersezione 
dei fili quando il piano della macchina ha fatto intorno all’ asse verli- 
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cale ana mezza rivoluzione esattamente, la qoalc legge» sai circolclto 
orizzontale. 

46. Premesse queste nozioni intorno alla costruzione, ed ai diversi 
movimenti della macchina, passiamo ad esporre come col suo mezzo 
si possano osservare le distanze angolari moltiplicate per un indetermi- 
nato numero , ed a tale oggetto immaginiamo un circolo geometrico 
coi cannocchiali ridotti ai loro assi condotti per il suo centro. 

Sia primieramente proposto di misurare la distanza angolare di due 
oggetti D, M veduti dal punto C (fg. XI//.). S'inclini il piano della 
macchina disposta col centro 'in C, facendola girare intorno all' asse 
verticale, cd all’asse orizzontale, finché prolungalo sembri passare per 
i proposti oggetti Z), M\ lo che si riconoscerà facilmente coll' ajulo 
del cannocchiale superiore, il quale girando intorno al centro deve pas- 
sare esattamente per l’uno e per l’altro; trovata che sia la posizione 
del piano, vi si stabilisca con le viti di pressione, che fermano il moto 
d'inclinazione, ed il moto della rotazione verticale in un modo inva- 
riabile. Questa preliminare operazione richiede destrezza c pratica in 
chi osserva; si puh anche calcolare trigonometricamente la posizione 
doli’ indice orizzontale per eludere ogni tentativo, seguendo il metodo 
che ho esposto nel Volume I. dei Nuovi Saggi del? Accademia di 
Padova in una mia Memoria intorno alla latitudine geografica di que- 
sto Osservatorio determinata col circolo ripetitore. 

Indichiamo per maggiore brevità con la lettera S il cannocchiale 
supcriore situalo dalla parte del lembo diviso ; con la lettera / il can- 
nocchiale inferiore. Si fissi il cannocchiale S in o” o' o"; indi volgasi il 
circolo intorno all'asse ad esso normale condotto per C (con che non 
si altera la posizione del piano) finché l’oggetto M corrisponde all’ in- 
tersezione nei suoi (ìli, sicché il suo asse ottico prenda la direzione 
SCAI. Distacchisi poi il cannocchiale / dal suo posto, e facciasi gi- 
rare intorno al lembo finché corrisponda all’ oggetto Z), prendendo il 
suo asse ottico la direzione /CD, sicché 1’ angolo SCI uguaglierà 
il cercato. In questo stato di cose, senza alterare minimamente la po- 
sizione rispettiva dei due cannocchiali si farà girai e tutto il circolo 
intorno al suo asse C, finché il cannocchiale I collima l’oggetto M , 
passando nella posizione / C con che S prenderà evidentemente 
la posizione S CH tale, che l’angolo HCD sia doppio del cercato. 
Rimanendo / in Al si distaccherà ó' (fisso in 0 ° o' o"), e si ricondurrà 
sull’oggetto Z); l’angolo di cui dovrà girare intorno al centro sarà 
doppio dell' angolo richiesto; letto pertanto l’arco trascorso, la sua 
metà darà la distanza angolare D C AI . 

Rimanendo ora il cannocchiale S fisso in questa posizione, che 
chiamerà G, si riprincipicrà la stessa serie di operazioni; cioè 1 .° si farà 
girare il circolo intorno a C, finché S collima in Ari ; a." si distaccherà 
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1 «lai suo posto, conducendolo in Di 3.° si farà girare il circolo, finché 

I giunge in M\ 4-* si distaccherà S dalla divisione Gl riconducendolo 
in £), l’arco intero trascorso dal principio dell'operazione sarà = {DCJ / ; 
c pero la sua quarta parte ci darà la distanza angolare richiesta. Pro- 
cedendo allo stesso modo si potrà ottenere l’angolo sestuplo, ottiqdo, 
decuplo, c così di seguito. 

Rendesi ora manifesto il grande vantaggio di questa disposizione 
per attenuare gli errori delle divisioni ; imperocché se una speciale di- 
visione in cui fermasi il cannocchiale contenga un determinalo errore, 
per cs. io”, questo rifondesi per intero nell’ angolo osservato, se sia 
preso semplicemente ; ma coll’ artificio delle moltiplicazioni tanto mi- 
nore c la sua influenza, quanto maggiore é il numero delle ripetizioni, 
per cui dividesi il totale arco trascorso. 

4-7- Sia in secondo luogo proposto di misurare col circolo la di- 
stanza di un oggetto A dal zenit 75 (fig- A IP'.). Dovrassi allora pro- 
cedere nel modo seguente : Si disporrà la macchina col mezzo delle 
viti del piede in modo che la colonna attorno alla quale ruota sia 
verticale, ed il piano del circolo si renderà pure verticale, con che vi 
si manterrà costantemente qualunque posizione prenda intorno alla co- 
lonna verticale del piede. Posto ciò, si fisserà in o” o' o" il cannoc- 
chiale superiore, e si girerà il piano del cìrcolo verticale in modo che 
passi per l' oggetto A , avendo il suo lembo rivolto a levante. Ciò 
fatto, si farà girare intorno al centro tutto lo slromento senza muo- 
vere S , finche 1’ oggetto A corrisponda all’ intersezione dei fili, ed iti 
si fermerà, avendo cura di orizzontare il livello soprapposto all' altro 
cannocchiale. Si rivolgerà in seguito il piano del circolo a ponente,- 
facendogli fare una mezza rivoluzione esatta intorno all’asse GZ del- 
l’orizzonte : in tal guisa ritornerà sul piano dell’oggetto^/, ed il can- 
nocchiale S prenderà la direzione S‘ C D tale, che D C 75 — Z C A . 

II livello soprapposto ad / assicurerà che in questo movimento non si 
è allontanato dall'asse dell’orizzonte; che se vi si scuoprisse una qual- 
che deviazione, si dovrebbe questa correggere facendo ruotare tutto 
il circolo intorno al suo asse, giacché si suppone la colonna del piede, 
cd il piede stesso abbastanza solido per non soffrire alterazione nelle 
successive rivoluzioni. Sarebbe bene che un apposito livello annesso 
alla colonna (come vedesi essere stato in altri circoli praticato dallo 
stesso artefice) avvisasse se questa colonna rimane costantemente ver- 
ticale; nel nostro circolo manca questo perfezionamento. Allora è pa- 
lese, che ricondotto il cannocchiale S sull’ oggetto, l’ indice si distac- 
cherà dalla divisione o” per un arco doppio (iella distanza cercata. Ri- 
petendo la stessa operinone si potrà a piacere determinare la distanza 
ZA C mediante un arco quadruplo, sestuplo, e così di seguilo. 

48. Scolio, Questi precetti facilmente si applicano alla osservazione 
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degli oggetti terrestri, i qnafi si mantengono Essi . Nella osservazione 
però degli oggetti celesti che per il moto diurno, ed anche per il loro 
proprio moto variano di posizione da un istante all' altro , conviene 
unirvi eziandio l'osservazione del tempo per ridurre tutto ad un’epoca 
fissa e determinata . In allora non manca di qualche complicazione l’ uso 
degli stromenti moltiplicatori, che richiedono in questo caso una gran- 
de circospezione. 1 precetti che si devono seguire, e le riduzioni da 
applicarsi alle osservazioni trovansi esposte in molte opere, che sono 
fra le mani di tutti, con numerosi esempi che ne facilitano l’ intelli- 
genza alla studiosa gioventù: perciò brevemente nelle cose seguenti 
esporremo i metodi da praticarsi nella riduzione delle osservazioni, ri- 
mandando per gli esempi, e per nna più ampia esposizione alle opere 
che qui citiamo : De-Lambre, Mcthodcs anaìrtiques , Paris art. VII. 
Biot, Traiti d’ astronomie , Paris ec. 1810. Effemeridi di Milano 
1809-1811. Puissant, Methode generai pour obtenir le risultai mo- 
yen etc. Paris i 8 i 3 . ; ed altre molte. 

4 g. Adoperasi il circolo moltiplicatore in Astronomia nelle tre cir- 
costanze seguenti: 1.” per osservare la distanza di un astro dal zenit 
quando trovasi nel meridiano; z.° per osservarne la distanza dal zenit 
quando è molto distante dal meridiano; 3 ,° per osservare la distanza 
ili un astro da un oggetto terrestre. Nei primi due casi tiensi il cir- 
colo in un piano verticale condotto per l’astro, a cni si collima col 
cannocchiale , colla faccia alternativamente rivolta a levante ed a po- 
nente, e notasi in un orologio di moto regolare il tempo corrispon- 
dente ad ogni collimazione. E palese, che in questi due casi l’arco 
trascorso dal nonio attorno il circolo è la somma delle distanze varia- 
bili dell’ astro dal zenit. Ciò posto, vogliasi 1.° determinare la distanza 
meridiana dell’ astro dal zenit. Si comincierà la ripetizione delle di- 
stanze variabili alcuni minuti prima del passaggio pel meridiano , e si 
continuerà per alcuni minuti uopo, e togliendo i tempi delle osservata 
collimazioni dal passaggio per d meridiano, si formeranno gli angoli 
orarii ad esse corrispondenti in gradi, che fingeremo essere 
= P\ P". P " . . . P( tt ). Sia Z la cercata distanza meridiana; Z-j- r 
la distanza dal zenit in una collimazione qualunque corrispondente al- 
1 ’ angolo orario P\ 6 la declinazione dell’ astro ; L la latitudine del luo- 
go. Nel triangolo sferico ZPS' ( fig . VII.) (in cui Z sia il zenit, P 
il polo, S ’ l’astro collimato) avremo ZP*=qo ° — ■£, ^>£ = 90' — 2 , 
Zy=Z+r, ZS—L — 2 = Z; quindi da esso si otterrà 
cos (Z -4- r) = sen L sen 2 -4- co» L eoa 2 cos P ; 
ovvero cos (Z -4- r) = cos ( L — 2 ) — a co» L cos S sen’ i P ; 
la quale equazione può scriversi nel modo seguente 
cos Z — cos (Z -4- r) a cos L cos 2 


sen Z 


aen {L — 2) 


»cn’ -I P . 
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Sotto questo aspetto l’equazione (4) (§ DI. Trig.) darà tosto 

cosLcosX zscn’iP . {cosi, cosS\ * /* sen’ t Py 
r= = u *(cotZ)( ( — )+ec.(«) 

dove i termini del secondo membro dmdonsi per sen i" ad oggetto 
di ridudi a secondi di grado . Questa serie è convergentissima a mo- 
tivo della piccolezza di P, c quando questo non ecceda 16 ' di tempo 
il solo suo primo termine darà r con bastante precisione. 


I coefficienti 


cos L cos S 


, *(co»Z)(! 


cos Zi COS S\ 


sono costanti per 


una stessa stella, e si potranno rappresentare per A, B\ i valori di- 
pendenti da P trovatisi ridotti in tavole in varie opere, con che mol- 
lissimo è facilitato il calcolo della riduzione r per ogni collimaziouc . 

Siano ora r’, r", r " ... le riduzioni calcolate per gli angoli orarii 
P\ P_", P'“ , . . ; n il numero delle osservazioni; A l’arco totale letto 
nel circolo dopo 1’ ultima collimazione ; sarà 

^Z = (2-|-r) + (Z-t-r ), . , = nZ-f (r r "' . . .) . 

Quindi la cercata distanza sarà Z — — — r r — r . , , r( / \ 

n ri ' ' 


ove è da osservarsi che nei passaggi inferiori si dovrà prendere il me- 
dio delle riduzioni col segno . 

Se 1’ astro ha un moto proprio in declinazione, in virtù di cui in 
un minuto si avvicini al polo boreale di m", se ne terrà conto, ag- 
giungendo al risnltamento precedente la correzione HL_EiÌL , in- 

71 

tendendo per 2 . P' la somma degli angoli orarii ridotta in minuti di 
tempo, e «resa in modo che gli angoli dopo il meridiano essendo po- 
sitivi, quelli avanti il meridiano sieno negativi. 

La distanza Z cosi ottenuta dovrà poi correggersi dalla rifrazione, 
ove è da osservarsi che se l’ astro è molto vicino all’ orizzonte con- 
verrà eziandio tener conto della sua variazione nelle diverse collima- 
zioni . 


5o. Sia in secondo luogo proposto di ridurre ad un’epoca deter- 
minata la somma delle distanze dal zenit di un astro molto distante 
dal meridiano, e per lacilità prendiamo per epoca il medio aritmetico 
dei tempi osservati nelle singole collimazioni. Sia t un tal medio, a 
cui corrisponda l’angolo orario P-, z la cercata distanza dai zenit; 
presa la differenza fra il tempo t e gl’ istanti delle singole collimazio- 
ni, si riduca in arco, e s’ indichino i risultameli ti per 8 ', 8 ", 8 ". . . ri- 
guardandoli come positivi nelle collimazioni posteriori al tempo t ; ne- 
gativi nelle anteriori; gli angoli drarii delle sibgolc collimazioni saran- 
1,0 distanze corrispondenti dal zenit 
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siano : 4- f', s4 -f\ s + f". A l’ intero arco trascorso; n il nu- 
mero delle osservazioni . Avremo evidentemente 

P 




quindi z = — — — 
n n 


(<0 


indicando per 2 . p la somma dei numeri f\ p'\ f ec. 

Per trovare una tal somma si consideri in generale una distanza 
a-4-f corrispondente all’ angolo orario P-f- 8; il solilo triangolo PZS, 
ritenute le denominazioni precedenti darà 1’ equazione 

cos (z f) = sen L sen S ~f- cos L cos 8 cos (P -f- fi) . . . (rf) 

dalla quale col mezzo del teorema di Tajlor si ottiene 

, . . d z d‘ Z , . 

■ + F = z + Jp 6 + j-p. * 8 -+- cc - 

dove trascureremo i termini superiori a fi’, perché ordinariamente le 
serie delle osservazioni abbracciano pochi minuti avanti e dopo il ter- 
mine medio . 

Sarà quindi X. p = X . fi -f- fL-f. 2 f fi * . 

Si osservi ora che assumendo l’ epoca nel mezzo della serie si ho 
2fi = o; d’altra parte in luogo di 2 4 fi’ si potrà scrivere senza errore 
sensibile 2. z sen' ifi. Rubicondo pertanto la ottenuta correzione a se- 
condi, c sostituendola nell’equazione (c), si otterrà 

A d‘ z a sen ' ♦ fi . . 

z . 2 — . . . (c) 

n n d P sen j 

dove è palese che il termine sotto il segno 2 si calcolerà facilmente 
mediante le tavole per la riduzione delle osservazioni meridiane. Il 


coefficiente 


eos : 


ri d P‘ 
= sen L sen 8 


a P darà 


si otterrà dall’ equazione 

+- cos L cos 8 cos P, la quale differenziata rapporto 
d z cos I. cos 8 sen P , , 

d P sen z ' 


d‘ z „ d z ( d 3 V 


(*) 


per il calcolo delle quali in luogo di z si può senza errore sensibile 

prendere il suo valore prossimo — dato dalie osservazioni . Abbiamo 

supposto la declinazione costante , il qual caso ha luogo nelle stelle 
fìsse ; per il Sole c pei pianeti varia lentamente ; ma è facile riconoscere 
che i termini del primo ordine dipendenti da questa variazione si elidono 
nel caso presente; gli altri, come piccolissimi si possono trascurare. 

5i. Adoperasi in terzo luogo il circolo per determinare la distanza 
di un oggetto celeste da ub oggeito terrestre, la quale poi progettata 


Dia 


ìoogk 


nel piano orizzontale, come si mostrerà nella Geodesia , dà la diffe- 
renza di azimut. In tal caso s’inclina il circolo nel piano variabile dei 
due ometti ; 1’ arco A osservato con n ripetizioni rappresenta la som- 
ma delle n distanze corrispondenti ni tempi delle collimazioni; da que- 
sto dedurrassi la distanza cercata per ristante medio della serie nel 
modo seguente. 

Sia D la cercata distanza corrispondente all’ angolo orario P ; gli 
angoli orarii delle collimazioni siano P -+- 0' , P -f- 6 ec. essendo 6 ' , 
6" ec. piccole quantità da determinarsi nel modo indicato al § prece- 
dente, delle quali trascureremo i termini superiori al quadrato; D-+-i\ 
cc. le distanze corrispondenti agli angoli orarii i’+ 0 ', P+6 ' ec. 
Si troverà, facendo aso degli stessi ragionamenti 


A d‘ D ^ a sen’ 4 0 
n n d P‘ sen i 


• • CO 


dove il valore della quantità sotto il segno 2 si calcolerà, come so- 
pra, dalla tavola per le riduzioni al meridiano. 

* yj 

Quanto al calcolo di , ecco il metodo che sembrami pili spc- 

x d P‘ 


dito. Rappresenti ( Tav. I.fig. io) S il luogo del ciclo stellato in cui 
la linea condotta dall’occhio all’oggetto terrestre sembra incontrarlo; 
Z il zenit, P il polo, S' la posizione dell’ astro ad un istante qualun- 
que. Sarà Z S la distanza fissa dell’ oggetto dal zenit, PZS il suo 
azimut stimalo dal nord, il quale pure rimane invariabile ; si osservi- 
no in primo luogo Z S, PZS ; una determinazione prossima in gradi 
c minuti è qui sufficiente. Essendo PZ = 90 ° — L, si risolva il tri- 
angolo ZPS , c si otterrà PS con l’angolo ZPS , i quali pure ri- 
mangono costanti. Pongasi ZPS=?m, go’ — f/.. Indi si consi- 

deri il triangolo SPS ', fingendo S' la posizione dall’astro all’istante 
medio, della serie : sarà S P S' = P — m, S' P — go° — S ; SS' = £> ; 
il detto triangolo darà 

cos D = sen /z sen £ -f- cos jx cos 5 cos (P — m), 
la quale differenziata due volte rapporto a P porgerà 


d D cos u. cos 5 sen (P — ni) 


d P sen D 

d D , dD 

JF = cot(P-m) -j-p cot D 



nei secondi membri delle quali si potrà in luogo di D scrivere il suo 

valore prossimo — . Ottenuto cosi ^ , facilmente si otterrà dalla 
n d P‘ 

formula supcriore la disianza D per l’istante medio della serie. Qui 
pure è palese, che posta anche variabile la declinazione, i termini del 


\ 
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primo ordine si elidono, e perciò sempre si otterrà colf una conre* 
niente esattezza il valore di D dietro gli esposti precetti. 

V. Del Teodolite. 

5 z. Accade spesse volte, soprattutto nelle osservazioni geodcsiclie 
dirette alla formazione di una mappa, od alla misura di un grado del 
meridiano, che non si desideri l’ angolo compreso fra dnc oggetti ve- 
duti da un determinato luogo, ma la proiezione di un tale angolo nel- 
l’ orizzonte, o vogliasi dire f angolo formato dalle intersezioni di due 
piani verticali condotti dal luogo dell’ osservazione per i due oggetti 
col piano orizzontale , il quale costituisce la differenza dei loro azimut. 
Si può in vero ottenere una tale differenza dietro un calcolo trigono- 
metrico molto semplice eziandio dall’ angolo osservato col circolo dis- 
posto nel piano degli oggetti , come piu particolarmente mostreremo 
nel secondo volume; ma direttamerte, c senza alcuna riduzione si ot- 
tiene da un buon teodolite moltiplicatore, il quale in virtù della sua 
costruzione è destinalo ad osservare gli angoli orizzontali. Sotto varie 
forme si costruiscono al presente i teodoliti, ai quali il genio di Rei- 
chenbach ha fatto malte utili cd importanti correzioni; noi però de- 
scriveremo brevemente la forma più comune rappresentata nella Jìg. 
XV. ^ che è appunto quella del teodolite dall’ abile nostro meccanico 
Stefani costruito per uso dell’ Osservatorio di Padova . Consta di un 
circolo orizzontale di un piede di diametro, diviso di io' in io'; que- 
sto è tornito con una colonna B attraversante il gruppo del tripode 
di ottone che sostiene la macchina, ed ha il suo centro di moto in 
C. Un circolo concent rico al precedente pwta due nonii distanti per 
180°, i quali danno io". Due opposte colonnette piramidali di uguale 
altezza fisse nel circolo dei nomi sostengono un asse orizzontale, per- 
pendicolare al piano del semicircolo FF , diviso in minuti mediante un 
nonio a. Questo semicircolo raota sugli appoggi descrivendo nn piano 
verticale, che passa pel centro del maggiore circolo A A ; si può fer- 
mare con una vite di pressione q in ogni altezza fino verso 60% e con 
un micrometro r far variare per piccole quantità l’altezza medesima. 
Sul diametro superiore di questo semicircolo è fermato un cannocchia- 
le PQ, con un livello ad esso sottoposto in modo che i loro assi sia- 
no paralelli. 

Lina vite di pressione G ferma il circolo del nonio, e quindi anche 
il 8cmicircolo F F in qualunque punto del circolo orizzontale AA^ cd 
un micrometro A procura i piccoli movimenti orizzontali. 

Un cannocchiale P' Q' può scorrere orizzontalmente intorno alla 
colonna B, cd elevarsi per qualche grado sopra un piano orizzontale 
lungo un piano verticale; può anche con una vite di pressione fissarsi 
alla colonna stessa B in modo che con essa si avvolga intorno ad un 
asse verticale. La stessa colonna mediante una vite di pressione ih , 
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ohe agisce in nn braccio Gaio nel piede, può renderai stabile, e con 
un micrometro volgersi lentamente intorno al suo asse. 

Con un livello pendente, ohe si fa passare fra i vacui delle colon" 
nette piramidali, rendesi l’asse del semieircolo FF orizzontale in tutte 
le posizioni mediante lo viti del piede; in tal guisa l’asse della colon- 
na jB, ed il piano del semicircolo F F divengono verticali, il piano del 
circolo A A rendesi orizzontale . 

Quando sia stato col livello pendente reso orizzontale il circolo 
A A« si abbassa il cannocchiale P Q finche il suo asse ottico sia oriz- 
zontale collimando un qualche puntò terrestre che sia stato preso in 
mia direzione orizzontale esattamente col centro dell’ obbiettivo. Allora 
il nonio del semieircolo verticale deve indicare o" o' o"; in caso di- 
verso la divisione in cui trovasi costituisce il principio di partenza, e 
nota l’errore del principio di numerazione. In questa posizione si ren- 
derà l’asse del livello unito al cannocchiale perfettamente orizzontala 
col mezzo di una vite posta in una sua estremità. Cosi si potrà sem- 
pre facilmente orizzontare la macchina senza l’ ajuto del livello pen- 
dente . 

53. Rendesi ora chiaro che per molti usi gcodcsici ed astronomici 
potrà adoprarsi il teodolite: t.* orizzontato che sia si rileveranno con 
esso in gradi c minuti le altezze degli oggetti terrestri, ed anco del 
Sole e delle stelle : potrà quindi servire a determinare per 1’ uso co- 
mune il tempo vero 'e l’errore di un orologio; *.* si potrà adoperare 
per una estesa livellazione; 3.° con precisione darà la differenza di azi- 
mut di due oggetti, che nomineremo D , S, al che si procederà nel 
modo seguente: si collocheranno i nonii del circolo A A in o° o' o', 
ed in questa posizione si chiuderà la vite di pressione G. Aperta la 
vite di pressione m, si volgerà intorno alla colonna verticale fì tutta 
la macchina, finché vedasi che il piano verticale FF passa per l’og- 
getto Z>; allora si abbasserà il cannocchiale PO verso il medesimo 
e chiusa la vite m, col mezzo del micrometro ad essa corttii-uo c del 
micrometro r si condurrà l’oggetto D nell’intersezione dei fifi. Aperta 
la vite G, si condurrà il piano FF sull’oggetto A, al qunlc si* diri- 
gerli il cannocchiale ; 1 arco che il nonio avrà trascorso nel circolo 
A A rappresenta l’angolo orizzontale compreso fra i due o<'<*ctli. Qhin- 
sa la vite G, ed aperta la vite m. si riconduca di nuovo in D il can- 
nocchiale PQi ivi chiosa la vite w, aprasi la vile G, e si faccia pas- 
sare PO in A; è palese elio l’arco intero trascorso dal nonio sarà ij 
doppio dell angolo cercato. Così procedendo si potrà ottenere il tri- 
plo, il quadruplo, il quintuplo oc. dello stesso angolo. Suppone que- 
sta operazione che la vite m sin abbastanza sicura per non pernici I ere 
alla macchina il minimo movimento intorno pila colonna iJ. mentre ij 
cannocchiale PQ passa dall’oggetto P all’ oggetto S, Se ciò abbui 

>«, t. ’ , 0 
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realmente luogo, riconosce*! col «fwo del cannocchiale P' Q\ il quale 
dirigesi ad un oggetto terrestre qualunque prima di muovere la vite 
G; condotto poi QP'mS, si osserverà se siasi allontanato P' Q' dal 
collimato oggetto, e se scuopresi un qualche errore si correggerà me- 
diante la vite micrometrica m. Se operisi con diligenza, si perverrà 
sempre in tal guisa a determinare la differenza di azimut con molta 
precisione . 

54- Se uno degli oggetti collimati, per es. S , eia il Sole od una 
steHa qualunque, conviene allora tener conto del tempo, e ridurre la 
differenza variabile di azimut ad un istante dato, per il quale scegiiesi 
d’ ordinario il mezzo dei tempi osservati in ogni cambiamento del can- 
nocchiale . 

Per ottenere una tale riduzione , sia P l’ angolo orario corrispon- 
dente al mezzo della serie ; gli angoli orarii corrispondenti alle singole 
collimazioni siano P 4- 9', P 9" . . . Rappresentando con £ l’angolo 
PZS , che fingeremo essere l’azimut dell’astro nel mezzo della se- 
rie contato dal nord, siano Z, et', ^ et" . . . gli azimut ai tempi delle 
collimazioni; l’azimut dell’oggetto sia G, l’arco totale percorso con n 


ripetizioni nel teodolite sia À ; sarà A = nZ^ 

r — G = ~ — 2.— 

■ n n 

H triangolo PZS , posto come sopra PZ = qo’ — Z, ZPS = P-+-9, 
P5'= 9 o — 8, darà (Trig. XIII. (5)) 

, tang * cos Z — sen Z cos (JP -+- 9) 

—4— ctj cs „ — — 1 — 

‘ sen {P 9) 

c per l’ angolo orario P si avrà del pari 
„ tane 8 cos Z — aen L cos P 

< — 8 ^ Tp • • • • 


cot • 


n G •+■ Z «e ; e perciò 

(<0 


CO 


cot i 


(»> 


Se ora la equazione (i) si sviluppa secondo il teorema di Taylor, 
indi prendesi la somma dei valori di et, si otterrà par l’ istante medi» 
della serie con ragionamenti simili ai precedenti 


2 <t 


d‘ Z _ a s«n‘ i 9 

: — , Z , 

dP‘ 


sen ì 


( 7 ) 


Per ottenere ^2- si calcolerà primieramente £ dall’ equazione (»), 


o pih comodamente dietro i precetti del § io; indi il calcolo succes- 
sivo delle seguenti equazioni che tosto dedueonsi differenziando loga- 
ritmicamente l’equazione (z) ne darà il suo valore numerico 

' ££ = t cot P sen » t — sen Z sen’ Z 

dP ^ 


d'Z, ^ sen a Z, 

dP‘ sen ' P. 


■ cot P ^ + a cot £ 


$)• 


( 3 ) 

( 3 ) 
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CAPITOLO III. 

Dei diversi metodi per determinare la latitudine geografica , e 
l'angolo orario col mezzo' di osservazioni di stelle fatte fuori 
del meridiano . 

55. .Accade spesse volte che l’osservatore non possa fare, le os- 
servazioni degli astri nel meridiano per poter determinare la latitudine 
del luogo ove egli si trova, o perche non è abbastanza ben conosciuta 
la posizione del meridiano stesso, o perchè non ha tempo bastante a 
stabilire una serie di osservazioni. Noi lo supporremo pertanto prov- 
veduto di uno strourento atto a misurare le altezze degli astri, e di 
un orologio astronomico, il cui moto sia regolare. Esporremo i se- 
guenti metodi, fra i quali sceglierà 1* osservatore nei diversi casi par- 
ticolari quello che le circostanze gli renderanno il pià- comodo. 

Metodo /. Con due altezze d’ una stessa stella prese a diversi 
intervalli dì tempo* 

56. ( Fig . »4) Sia un qualunque astro dopo il suo passaggio pel 
meridiano osservato in due diversi istanti di tempo in S ed in S , e 
per l’ osservazione conoscansi le distanze dal zenit Z S, Z S ' . Sia P il 
polo dell'equatore; le distanze PS, PS ' sono fra di loro- uguali, es- 
sendo il complemento della declinazione. L’angolo S P S‘ è misurato 
dalla differenza dei tempi scorsi fra le due osservazioni ; condotto per- 
tanto 1.’ arco di circolo massimo SS', pongasi- 

Z S= h, ZS' — h', ZP = 9 o— Laxq,, PS = $, 

S P S' = 6, ZPS=\, Z PS' «=K-+-fl ? 

S S' = x , PSS‘*=y, Z S S‘ <= z ; sarà ZSP**z — y. 


dà 


sen ♦ x > 


li triangolo isoscele P SS 

c osy = cot 3 tang fi, ovvero tang_y = 


sen 3 sen £ fi 
cot ì 0 
cos 3 


Trovati i valori di y e di x, dal triangolo Z S S' avremo 
sen f a = I / sen * ( h -t - * — x) sen i (h' — h x) 
r sen h sen x 


(*) 

(») 

( 3 ) 


Ora essendosi calcolati gli angoli z ed y si avrà nel triangolo ZSP 
1 angolo Z S Pz= x —y , Z S — h, P .S = 3 ; quindi per le formule 
capaste nella 'I rigonometria (§ XV, caso III) si otterranno l’angolo 
Z P S = 7< , e- Z P = <p colle formule seguenti 

tangG=cos(z — y) tang h . . , (4) 

, cot (z — r)'aen/8 — G) ... 

oolA*=s *eu~G (5)> cot<p*=tang£=cos7\ cot(S — G) (6) 
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Mediante il calcolo delle formule (i), (a), (3), (4), (5), (6) si otterrà 

sempre con molta facilità l’angolo X (clic ridotto in tempo, ed ag- 

giunto all'AR della stella, darà il vero tempo sidereo della prima os- 
servazione, c quindi dal confronto del tempo calcolato con l’osservato 
si avrà l’errore del pendolo), e la latitudine geografica L. 

Scolio. Quantunque questo processo sia molto semplice e spedito, 
tuttavia c forse talora pili comodo il metodo di falsa posizione imma- 
ginato dal signor Douwes, che ci faremo ora ad esporre. Ritenendo 
le superiori denominazioni, dai triangoli ZPS , Z P S’ avremo 
eoa A = cos 3 cos <p -f- sen X scn tp cos X . . . (i) 

cos A' = cos 3 cos p -+- sen 3 sen <p cos (X -+- fl) . . (a) 

Sottratta la seconda dalla prima arremo 

cos A • — cos h = scn 3 sen <p [cos X — cos (X -f- fi) ] , 
la quale si puh scrivere sotto la forma seguente 

scn i (A' — /i) sen i (A' A) = sen 3 sen <p sen $ 8 scn (X i 8) . 
Quindi si deduce 


.nn (X + * <) - - 8Cn * V‘~ h ) SCn * ( h ‘ ■+■ k ) _J_ _ 

scn 3 scn i 8 sen i p 

L’equazione (ì) si può ancora scrivere sotto la forma 

cos (3 — p) = cos A + i sen 3 sen p scn’ ♦ X . ... (4) 

Dando ora a p un valore prossimo al vero, si otterrà dall’ equa- 
zione (3) un valore diX, che scritto nell’equazione (4) darà il valore 

di 3 — <p, e quindi quello di p . Se il valore di p ritrovato cosi dal- 

l’equazione (4) coincide con quello già assunto, saranno X e <p deter- 
minati a dovere. In caso diverso si sostituirà per p nell’equazione (3) 
questo valore ultimamente trovato per ottenere un valore ai X più vi- 
cino al vero, col mezzo del quale troveremo un valore più esatto ili 
3 — <p, e quindi anche di tp. Cosi con pochi tentativi si giungerà fa- 
cilmente a determinare il vero valore di X e di <p. Questo metodo è 
molto spedito, massime quando un’ osservazione sia fatta in vicinanza 
del meridiano, poiché essendo allora X di pochi gradi, un errore in p 
ha una piccola influenza nel secondo membro deli 4 equazione (4). 


Metodo II. Colle altezze osservate di due stelle note, e col 
tempo intercetto fra le due osservazioni. 

5j. Questo metodo non è quasi più difficile del precedente, quan- 
tunque il calcolo numerico sia un poco più laborioso. Sia (Fig. io) co- 
me sopra Z il zenit, P il polo, S la posizione di una stella nella pri- 
ma osservazione, e nello stesso tempo immaginiamoci, che la seconda 
stella fosse in f mentre nella seconda osservazione siasi trasportata in 
S . È manifesto che l’angolo fPS rappresenta la differenza delle AR 
dei due astri, ed fPS’ la quantità, di cui la sfera .celeste ha ruotato 
fra la prima e seconda osservazione, ossia è = alla differenza dei tempi 
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osservati ridotta in gradi. Quindi S PS' — dilT. di AI ì ± difT. dei lem- 
osservati = 8 , valendo il segno -+- se il primo astro osservato c 


III l»rcn«u — v, — o ■ - J • • I , /DC . 

all’ oriente del secondo, — nel caso contrario. Pongasi inoltre Afò — K, 
ZS=h, ZS=h\ PS=l, P S' = 2' , ZP = <f. Saranno datele 
quantità 6, A, A, 2, S, ed incognite <p, X. 

Condotto l’arco di circolo massimo SS’, risolveremo il triangolo 
PSS in cui sono dati PS , PS', e l’angolo compreso SPS'=9. 

Determineremo mediante il medesimo 1 angolo Pi S.S ~ v, il Iato 
SS' = x. Quindi dal triangolo ZSS conosciuti i tre lati A, li, x , 
dedurremo l’angolo ZSS' = z. Per ultimo dal triangolo ZSP, in cui 
l’angolo Z S P = y — a, ZS*=h, PS = l, dedurremo l’angolo 
z p s = X, il lato Z P = <p = 90 — L, rappresentando' L la cercata 

latitudine. _ • ■ 1 

Simili conseguenze si dedurranno dal triangolo ZSP, qualora 
siansi eziandio calcolati gli angoli Z SS = z , PS S = y . 

Ecco le formule che conviene calcolare per la successiva risoluzio- 
ne di questi triangoli, le quali tosto dedneonsi dal § XV della Tri- 
gonometria, riducendo al nostro caso le denominazioni ivi adoperate. 

a. Sistema rapporto al triang. ZS~P 
tang F — cos 6 tang S 
, tang 8 sen F' 
sen (2' — F) 


ì. Sistema rapporto al triang. ZSP 
(ì) tang F = cos 8 tang 2 
tane 6 sen F 
« tan ^ “ sci) (2 — F) 

(3) cot x = cos jr cot (2 — F) 
Facendo poi h li x = 1 P t 


tang^ 

cot X = COS y cot (2' F) 

avrà 

/stn(p — A )scn (p — x) 


scniz'=| , 

y sen li sen x 

tang G' = cos (jr ‘ — z ) tang A' 

_ tang (r' — z')scn G’ 
sen (2' — G') 

G) = cos (K -p 8) cot (2' — G ) . 


tang^-f.8) : 


sen A sen x 

(5) tang G = cos (s — j-) tang A ; 

sen G tane (* — r) 

& tan g X== sen (2 — ~ G) * 5 

(<) cot <p = tang L = cos X cot (2 
Determinato l’angolo X, si aggiungerà all ’AR del primo astro, se ha 
passato il meridiano, o si toglierà se non vi t ancor pervenuto: si ot- 
terrà cosi YAR di quel punto dell’ equatore clic sta sul meridiano, 
ossia (come gli astronomi l’appellano) YAR del mezzo del cielo, che 
ridotta in tempo porgerà il tempo sidereo. Questo poi confrontato con 
quello dell’orologio darà l’errore del medesimo. 

Scolio. Le formule di Nepero somministrano una soluzione del 
problema molto comoda, ed eziandio la più spedita, qualora a riscon- 
tro del calcolo vogliansi risolvere tutti i triangoli PSS , ZSS , ZS P , 
ZSP. Siccome ognuno potrà prepararsi con facilitale formule oppor- 
tune, tralascieremo di qui riferirle, c passeremo piuttosto ad esporre 
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un terzo metodo, ohe primo il signor dott. Gauss ha messo in opera 
per la ricerca delle latitudini geografiche. 

Metodo III. Col mezzo di tre stelle, che in successivi tempi per- 
vengono ad una medesima altezza incognita, trovare terrore del- 
l’orologio e l’altezza del polo, osservate avendo le differenze dei 
tempi, nei quali gli astri pervengono a questa altezza comune. 

58. Chiamando h la distanza cornane delle tre stelle dal zenit ; X, 
Tv — 6 , X — fi' i tre angoli orarii al tempo delle tre osservazioni; 8 , 
c, 8 le distanze delle stelle dal polo; <p la distanza del polo dal ze- 
nit, avremo fra le incognite h. <p , X le tre seguenti equazioni, nelle 
quali 6 , fi' sono date per le differenze delle AR, e dei tempi osser- 
vati, come tosto mostreremo. 

cos h = cos <p cos $ - 4 - sen <p scn S. cos X 
cos h = cos <p cos 8 ' - 4 - scn <p sen 8 ' cos (X — 6 ) 
cos h = cos <p cos 8 " -(- sen ip sen 8 " cos (X — fi') 

Sottratta ora la prima dalla seconda facilmente vedremo potersi il re- 
siduo scrivere nei modo seguente: 
cos*>(cos 8 ' — cos 8 ) = sen ip [cos X — cos (X — fi)] [sen 8 -+- scn 8 "] ) . 

4-sen<p[cosX-4-cos(X — fi)] [sen 8 — sen S'] J * * 
la quale cangiasi nella seguente (dividendo per sen <p> 
cot<p seni (8-4-8) seni ( 8 — 8 )= — sen4flsen(X — 4 fi)sen 4 (S-(- 8 ')cos 4 ( 8 — 8 ”) 

-+- cos 4 6 cos(X — 49) seni ( 8 — 8 ) cosi( 8 -(- 8 ') 
Ponendo ora A eoa B = cosi fi coti (S-t- 8 ); ^scn£ = sen 4 ficoti( 8 — 8 ), 
essa cangiasi nella seguente cot<p=^cos(X — i 6-j-B) = A cos(\ — C)^ 
ove C = 4 fi — B . 


Similmente sottraendo la prima dalla terza-, e ponendo 
A’ cos B = cos i fi cot ♦ (8-f- 8 ) ; A’ sen B — scn 4 fi' col 4 (8 — 8 ) ; 
C'=4fi' — B\ si otterrà cot <p = A cos (X — C'). 

Confrontando i due valori di cot p, si otterrà per determinare X 
la seguente equazione A cos (X — C)— A cos (X — C'). Per ottenere 
da questa il valore di X, si aggiunga e si sottragga una quantità indeter- 
minata h all’arco X. Fatti gli- sviluppi dei coseni, e divisa l’equazione 
risultante per cos (X — A), si ottiene 

tang (X - A) = ^coì(A-C) — ^'cos(A-C') . 

A sen (A — C ) A sen (A — C'} 

Essendo A indeterminato- si ottengono delle comode soluzioni ponendo 
A = C, ovvero A«=C'. Comodissima poi è la soluzione, che ci pre- 
senta il valore di A = 4 (C C') , nel qual caso la precedente cqua- 

zione diviene tang[X— -4(C-4-C')] =— , cot4(C' — C). Ponen- 

A -4- A 


<lo ora ^ = lang lo che dà ^ ^ 
A A -f- A 


= tang (45 — ed in seguito 
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t*n£ \i = tang (45 — £) col 9 (C' — C ) , «Tremo X =* \J, -+- ♦ (C' -f. C) . 

Ecco pertanto la serie delle formule che seguire si devono per il 
calcolo delle incognite X, <p con questo metodo. 

In primo luogo convìen determinare le quantità — 8, — S', che 
entrano nelle formule precedenti. Supponiamo perciò che «, *" 

rappresentino le AB delle tre stelle; f, t\ t" sinno i tempi indicati 
dalr orologio ridotti in gradi pel tempo delle tre osservazioni; k rap- 
presenti terrore dell’orologio, cosicché i veri tempi siderei in gradi 
siano rappresentati da t-\-k , r' -(- A , Gli angoli orarii (valu- 

tati dopo il passaggio degli astri per il meridiano da o’ fino a 36 o') 
saranno t k — et , t ' k — et', t " -+- k — ot'' ; e quindi avremo 
X = f+A — oc; X — fi = t' k — oc'; X — 6 — ot" ; donde 
dedurremo — 6 — t’ — t — (ot' — «); — fi = f ' — t — (et" — *) . 

Determinati cosi i valori di 8, fi', calcoleremo numericamente le 
seguenti formule 

(i) A Ben£ = seni 8 cot i($ — V); (a) A cosi? = cosi fi cot-f($-f-S'} 

( 3 ) A sen K = sen -t 9 ' cot -I (8 — 8'); ( 4 ) AcobB 1 ^ cos f 8' cot ♦ (8-f-8") 

dalle quali si determineranno i valori A y B , A ' , B osservando di 
prendere B , B‘ in quadranti tali, che A , A’ divengano quantità po- 
sitive. Pongasi in seguito C=tfi — 2 ?, C' = ♦ 8' — B ‘ , 

( 5 ) tang (6) tang \J, =• tang (45 — cot 1 (C' — G ) . 

•A 

Sarà X = -vj/ -4- ♦ (C -f- C') ; e per ultimo 
{7$ cot <p = tang L = A cos (X — C) — A cos (X — C') . 

Questo terzo metodo é in ciò pregevole, che rendesi indipendente 
dalle rifrazioni astronomiche (le quali ad una stessa alteeza nell’ inter- 
vallo di qualche ora rimangono costanti) c dall’ esattezza delle divisioni 
dello stromento, poiché l’ altezza comune rimane inutile, né é necessa- 
rio osservarla. 

5 cp Prima di abbandonare questa materia, non sarà inutile ricer- 
car» in quali circostanze gli errori inevitabili delle osservazioni hanno 
la minima influenza nella determinazione delle incognite X e tp. 

Nel primo e secondo metodo la determinazione di X e <p dipende 
dalla risoluzione di due triangoli sferici. Se per applicare ad essi le 
formule differenziali che abbiamo esposte nella Trigonometria, immagi- 
niamo la lettera A all’astro, la lettera B al zenit, la lettera C al p^o- 
lo, le denominazioni impiegato nella Trigonometria applicate al caso 
attuale daranno a == ip, b = 8, c = A, B — azimut contato dal nord 
= Z; C— X. Quindi osservando che d b — dii = o ^ la terza formula 
(c) {% XVI Trig.) darà dh — cos Z d <p -+- sen p sen ZilX. 

Parimente se nella seconda osservazione A', Z', X -4- fi rappresen- 
tano la distanza dal zenit, l’azimut contato dal nord, e l’angolo ora- 
rio , avremo 
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d li = co* Z' d p -+- sen <p *cn Z‘ dX - f. *en tp *c itZ'rfJ, 
dalle quali due equazioni si ricava 
, sen Z' , . sen Z , ,, sen p sen Z sen Z , . 

= v\ dh —ZZ7^ ^ dh + — ^ ■ d 6. 


sen (Z' ■ 


sen <p dX ■■ 


-Z) 
cos Z 


sen (Z' — Z) 
dh-i C ° SZ 


dh - 


sen (Z' — Z) 
sen Z' cos Z 


sen $ dfl. 


sen(Z' — Z) 1 sen(Z— Z) scn(Z' — Z) 

Dalle formule precedenti apparisce, che se dh , rf A', rf8 rappresenta- 
no gli errori delle osservazioni in h, h, 8, la loro influenza in d p e 
dX sarà la pili piccola possibile, quando sarà Z' — Z = 90°. 

Nel terzo metodo siano dt , a t d t" gli errori ridotti in arco 
commessi nello stimare il tempo, in cui i tre dati astri giungono alla 
stessa altezza; e siano dh, dtp, dX gli errori che indi ne risultano 
nelle incognite h, p, X. Chiamando Z, Z , Z” i tre corrispondenti 
azimut valutati dal nord, avremo con un ragionamento simile a quello 
del caso precedente 

d h = cos Z d p -f- sen p sen Z d X 

d h — cos 7 j d p -f- sen p sen Z” {dX — d 8 ) 

d h =z cos Z" d p ~i~ sen p sen Z ' (d X — d 8 ) 

Indicando ora per d k la variazione risultante nell’errore dell'orologio, 
sarà dX<= d t-+-d k, dX — d<ì = dt'-\~dk, dX — d 8' = d f"-f- dk . 
Introdotti questi valori nelle tre superiori equazioni, si sottragga suc- 
cessivamente la prima dalla seconda, la prima dalla terza; otterremo 
cosi le due seguenti 

(cosZ' — cos Z) 3 <p-|-(senZ' — senZ)sen$ dk = senZsemp dt — senZ' seni p dt ' 
(cosZ" — eosZ)dp-(-(senZ’' — senZ)sen<p dk = senZsemp dt — scnZ"scn:p dt ’ 
Eliminando da queste due equazioni prima dk, poi dp (fatte le op- 
portune riduzioni) otterremo 

(1) [sen(Z’ — Z )-+-sen(Z — Z)-)-scn(Z — Z')]i/p=senZ(senZ" — senZ)i/raenp 
+senZ (senZ-— senZ'')rft'sen<p-(-senZ' (senZ' — senZ)dr"sen p 
(»)[sen(Z'-Z')-t-sen(Z , -Z)-(-sen(Z-Z , ')]dAscn(p=senZ(cosZ'-cosZ")</rsenp 
-+-senZ'(cosZ" — cosZ) dt'scn (p-4-senZ"(cosZ — cos Z') dt" sen p 
Da queste due equazioni facilmente si deducono i seguenti valori di 
dp e di dX 

, sen Z cos f (Z"-f- Z ') , 

d <P= ... T,J „ dt sen<p4 


sen Z' cos i (Z" -|- Z) 


■ 4 - 


a seni (Z '— Z)seni(Z'-Z) 
sen Z' cos i (Z'-|- Z) 


• dt senp 


a sen ♦(Z '-Z)sen *(Z"-Z') 
sen Z' sen i(Z - 4- Z") 


df'scnip; dk 


- dt 


asenl(Z'-Z') sen i(Z'-Z) 

sen Z sen * (Z' + Z ) ^ { 

a seni(Z ' — Z)sen t(Z'-Z) 
senZ"sen-f(Z-q-Z') . „ 

• U t • 


a sen i (Z' — Z") sen i (Z' — Z) 1 a sen ♦ (Z” — Z) sen I (Z" — Z ) 

I valori di d p e di d k dimostrano, che non ri sarà a temere un’ in- 
fluenza rimarchevole nei risultamcnti per parte dell’errore delle osser- 
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vazioni, se non (panilo le differenze degli azimut saranno troppo pic- 
cole. Nello scegliere le stelle che si vogliono osservare, basterà adun- 
que avere questa avvertenza, che gli azimut differiscano molto fra lo- 
ro , e si avvicinino pih che è possibile ad abbracciare un intervallo 
di 180°. 

Chi volesse sopra questi metodi degli ulteriori dettagli potrà con- 
sultare il voi. XVIII c XIX del giornale intitolato Monadiche cor- 
respondenz etc . , cd una Memoria del chiar. sig. Oriani inserita nelle 
Effemeridi di Milano per il 1810. 

Se il tempo dell’orologio fosse conosciuto presso a poco, si po- 
tranno adoperare delle notabili abbreviazioni di calcolo , come si 
può vedere in una mia Memoria inserita nel voi. XVI della Società 
italiana, nella quale dietro quest’ ultimo metodo I10 preso a determinare 
la latitudine dell’Osservatorio di Padova con molte osservazioni. 

A maggiore intelligenza delle cose esposte in questo capitolo, a»- 

f iungerò due esempi numerici, il primo dei quali e relativo al secon- 
o metodo, e l’altro al terzo, affinchè gli studiosi sempre piò si ren- 
dano familiare 1' esercizio delle tavole nel calcolo delle formule trigo- 
nometriche , 8 


Esempio del secondo metodo. 


La sera del giorno g Agosto i 8 zg con un circolo ripetitore ad 
un orologio regolato sul tempo sidereo, osservai le distanze dal zenit 
di A della \ ergine, e di a dell’Aquila; la prima avendo già passato 
il fnencuano, mentre la seconda non tì era ancora giunta. Applicata 
la rifrazione alle distanze osservate, ottenni 

per a della Vergine . t = i,” ,5' 22 ", a5 ; h = 77 * o' 5V',o 
a dell’Aquila . . f' = 13 45 3} ,5o; K= 44 5$. a, 5 
Prendendo le posizioni apparenti di queste due stelle Aa\\ Alma- 
nacco nautico di Londra per l’anno i 82 g trovasi per questa sera 
a = 1 3 h 1 6 i3,3i; 3=i 00 “ 1 6 ' o", 6 

*'=.<, U >9,64; 3" = 8 i 3.| . 4 , 7 

Cadendo la prima osservazione all’ occidente , si avrà 

* T * * ;<*—*) “S" 56' »",o 8 , ovvero in gradi 6 = 89 ° o' i 6 ",a. 

Uictro questi dati avremo J 


log cos B = 8 , 23 g 8 q 68 -4- 
log tang 3 ’ = 0,82918^5-1- 
log tang F = 9,06908 1 3 4- 

F = 6” 4 *' 1 9 

S=ioo 16 0,6 

Ì — F= g 3 34 ^ ,7 

VOI, X, 


log tang 0 = 1,76003764- 
log sen F= 9,06611684- 
c- log sen ( 3 — F) = ò,ooo 8483 -4- 
log tang y = 0,8270027 4- 
y = 81* 3 i‘ 44 ", 1 
ar = 90 3 l 4o ,9 
1 1 


1 
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log eot(S — F ) = 8 , 7 g 63 i 5 g — . 
log cosjr = g,ib8233o + 
log col oc — 7,9645489 — 

log scn ( p — h) = 9 , 68838 ;g 
log scn (p — oc) = 9,4321847 
c. log scn h = 0,01 1 *484 
c. log sen x = 0,0000184 
log scn’iz = 9,1318394 
log scn ls = g, 565 gi 97 

log tang (y — 1 ) = g, 8 g 8 o 636 + 
log sen G = 9,0820024 + 
c. log sen (8 — G) = o ,348 2277 + 
log tang X = 0,2282937 + 

log cos X = 9,7066242 + 
Ibg cot (8 — G ) = 0,2994572 + 
log tang L — 0,0060814 

L = 45 244,1* 


f(A+A'+a:)=7>=io6* i 3 ' 21*', 7 
p — h = 23 12 a4 ,7 
P — oc — id 4 i 4 ° ,8 

1j = 21 35 45 ,9 ’ 
s = 43 11 3i ,8 
f — 2 = 38 ao 12 ,3 
log cos 0—3) = 9 , 8 q 45258 + 

lo g tan g h = 0 ,6371837 + 

log tang G =s o, 53 1 7098 + 

G = 73° 37' 3 o", 3 
8 — G = 26 38 53 ,3 
angolo orario X e 5 g 24 36 ,T 

in tempo X = 3 h 57' 38 ", 4 i 
All «li « v'erg. ss i 3 16 i 3 , 3 i 
tempo siderale = 17 i3 5i ,73 
tempo dell’oro!. = 17 1 5 22 ,25 
correz^lell’orol. = — 1 3 o , 53 


Esempio relativo al terzo metodo. 

La sera del giorno 18 Maggio 1819 nella parte orientale del cielo 
osservai col mezzo di un quadrante mobile di piedi 2 i di raggio gl’i- 
stanti che segnava un orologio regolato al tempo sidereo, mentre <* 
delia Vergine, « del Serpente, « della Lira pervennero ad una stessa 
altezza, ed erano i seguenti 

per « della Vergine t — io h 4 i' 3 n",o = 160* 23' 3 o",o 
« del Serpente f ' = 1 1 27 59,5 = 171 59 5 a ,5 

a. della Lira . t" ss 13 18 34 ,5 = 184 38 37 ,5 

Prendendo ora le AR e declinazioni delle indicate stelle dal catalogo 
del cel. Piazzi (Palermo i 8 i 4 ), ed applicandovi quelle piccole corre- 
zioni dipendenti dall’aberrazione e nutazione, che verranno in seguito 
esposte, formo i valori di «, «', «", 8, 8', S" come segue 

« = 198' 55 ' z 5 ", 8; = 233 “ 5 o' 47 , 5 ; «" = 277*42" 33", 4 

8 = iooia 5 g, 5 ; 8'=83 o 5 , 4 ; 8" = 5 i z 3 3,7 

i 8 = 4 («' — «) — i (f' — t) = 1 1° 38 ' 5 g", 6 
i 8' = i («'' — «) — i ({" — t) =s 27 1 5 3 o , o 5 

+ (8 + 8') = 91” 36 ' 3 3 ", 45 ; * (8 + 8") = 75* 48' 1", 60 

8 (8 — 8) ss 8 36 27 ,o 5 ; i (8 — 8 ) = a 4 a 4 3 7 , 90 
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log seri 4 8 = g, 3 o 52025 -4- 
log cot 4 (8- — 8 ) = 0,8 1 91) 604 -4- 
log A sen B = o, 1 u 5 1 629 

log cos -18 = 9,9909600 
log co t 4 ( 8 - 4 - 8 ) — 8-44855 1 3 — 
log A cos B = 8 , 43 g 5 1 1 3 — 

log sen I 8' 
log cot i (8 — 8") 


Quindi log tangl? = 1 ,685G5iG — • 

log sen B = < 

log cos B = 1 

e però log A = < 


lo>t A sen B' 
log COS 4 8 ; 

log cot 4 ( 8 - 4 - 8 ") 


g, 6608687 -4- ) 
0 , 3429838 - 4 - j 


log A cos B 


log tang £ = log 


o,oo3852 5 - 4 - 

9,9488755-1- 
9 , 4 o 3 i^ 3 i - 4 - 
g,352o5ob-4- 

: 9,8891 3o8 - 4 - 


•9999°77 • 

,3 142061 • 

.1202552- 


B = 91 ' 
C=48 — B = — 79 


10 ' 53", 16 
3i 53 ,56 


Quindi log tang B' — o,65 1 80194 - 
log sen 2f'= g,g 8 g 4665 - 4 - 
log cos B’ = 9 , 33 76646 - 4 - 
o,oi4386o-4- 


^ e peri 


log; A' — 1 


B =1Ì 

C'=»48' — B '= — 5o 
4(C'— C)=-(-i4 
4(C'-f-C) = — 64 


a 5' 54", si 
10 24 , >6 
4° 44 ■> 7 0 

5 1 8 ,86 


£ = 3j° 4ó' 53", 17; 45" — K= 1 *4' 6 ,83 

log tang (45 — Q — g,io36468-(- 
log cot 4(C' — C) = o,58i 7 7 »4 —4— 

log tang \J/ = g.6854 1 92 -+- , 4< — -f**5 5i a 4 ,o5 


In seguito otterremo X = i (C' - 4 - C) - 4 - \J/ = — 38° 59 ' 44” ■> 8 1 

X — C = - 4 - 4o° 3a' 8 ", 75 ; X — C‘ = - 4 - 1 1 10 3g ,35 

VAR del punto culminante al momento della 

prima osservazione = oc - 4 - X . . . . . = i5g 55 4 1 1 ° 

e questa ridotta in tempo darà il tempo sidereo 

in prima osservazione = io h 3g'4* , 73 

tempo segnato dall'orologio = r . . . . . . = 10 4> 3o ,00 


correz. dell’orologio . = 1 4 " ?*7 

Si otterrà poi la latitudine dalle equazioni 

tang L — A cos (X — C) = A' cos (X — C'), 
le quali si accordano a dare L = 45° 24” 1 ”» *5. Se dei risultamenti 
ottenuti con questi due metodi prendesi il medio, trovasi 
Z = 43° a4’ 2 ,6 quasi coincidente con la vera latitudine dell’Osserva- 
torio 43° 24 ' 2 ", 5; onde scorgesi potersi essi utilmente sostituire per 
la ricerca dell» medesima alle osservazioni meridiane. 
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CAPITOLO IV. 

Iìclationì fra le ascensioni rette e declinazioni, longitudini 
e latitudini degli astri . 


Co. J\ rendo osservata Y AR e la declinazione degli astri, occorre 
spesse volte di conoscere la loro longitudine, e la loro latitudine, ov- 
vero viceversa essendo conosciuta la loro longitudine e la loro latitu- 
dine talvolta si desidera la loro AR e la loro declinazione . Esporre- 
mo nei seguenti problemi i rapporti fra queste diverse quantità. 

Problema I. Data /'AR e la declinazione di un astro, determi- 
nare la sua longitudine e la sua latitudine . 

61. (Fig. 16) Rappresenti Q Y l’equatore, E Y 1 ’ ecclittica, Y l’equi- 
nozio di primavera, S un astro. Conducasi il circolo di declinazione SA 
perpendicolare all' equatore, ed il circolo di latitudine SC perpendicolare 
all’ ecclittica. Dati ora A Y = AR dell'astro == «c, A S = declinazione 
del medesimo = 8, e 1 ’ ohbliquità dell’ ecclittica EY Q «= (, si tratta 
di trovare la sua longitudine Y C = /, e la sua latitudine S C = A . 
Condotto Tarpo di circolo massimo tSY, pongasi tSY = i > 5 SY A = tp . 


Si avrà dal triangolo rettangolo SAY 


(ì) cos P — cos « co s 8 J 


(z) tanghi 


tang 8 

I O 


Quindi il triangolo rettangolo S Y C darà 

( 3 ) sen \ = sen P sen (p — i) ; ( 4 ) tang l = tang P cos (p — 0 , 

per mezzo delle quali equazioni si potranno sempre calcolare i valori 
ni \ e «li /. Si possono dalle «piatirò equazioni prcccilenli eliminare 
i valori di tp e di /*; otterremo così le due seguenti equazioni 

( 5 ) sen \ = ces i sen 8 — sen i sen tt cos 8 ; 

, sen « tang 8 

(6) tang l = cos t tang « -q — — , 

alle quali si può eziandio aggiungere la relazione cos \ cos / = cos « cos 8, 
la quale esprime esser T arco S Y ipotcnusa comune ai due triangoli 

5 CY, SAY. 

Problema II. Data la longitudine 1 , e la latitudine K di un 
astro S trovare la sua ascensione retta rt, e la sua declinazione 8.. 
62. (Fig. 16) Pongasi SY — P, SYC=p; avremo nel triangolo 

sferico SC Y rettangolo cos P = cos / cos X : tang p = — 2 — - . Aven- 
c sen l 

do calcolato P, tp col mezzo di queste due equazioni, dal triangolo 

rettangolo SYA^ osservando che S YA = <p + i ? avremo 
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sen 8 = scn P sen (t -4- (p) ; tang tt » tang P cos (t + <J>) , 
col mezzo delle quali equazioni potransi sempre calcolare 8 ed et. Da 
queste due ultime eliminando P e <p si ottengono le due seguenti 
(1) sen 8 = scn t cos X scn / -{- cos i sen X ; 

, , , scn t tang X 

(») tang oc = cos » tang l - 2 — , 

alle quali si può aggiungere la relazione cos oc cos 8 =*= cos X cos /, 
che servirò di riprova al calcolo. 

G 3 . Scolio 1 . La soluzione dei due precedenti problemi si può far 
dipendere dalla risoluzione di un sol triangolo sferico nel modo se- 
guente. Sia (Fig. 17) l’equatore, Y C l’ ecclittica, P il polo del- 

V equatore, E il polo dell* ecclittica. Sarà E P C Q e q un circolo mas- 
simo perpendicolare all’equatore ed all’ ecclittica, e perciò l’equinozio 

Y sarà il polo di questo circolo; quindi gli archi Y C, Y Q , Y e, Y <7, 
saranno tutti = go". Sia ora S un astro; condotti i circoli di declina- 
zione, e di latitudine PS A, ESB , sarà 

A Y = Al 5 di astro ,9 = a. ; A S = declinazione di S = £ ; 

Y B =2 longitudine di S = / ; B S — latitudine di S = X ; 

A Y B = lì C = obbliquità dell’ ecclittica = t. 

JVel triangolo EPS si avrà angolo £/ > i 9 = go-f-«, PES-= go — /, 
EP — t , P S =* 90 — 8, E S = 90 — X. 

Ora nel triangolo EPS essendo dati EP, ES , PES , si avrà 
n col E S sen E P — cos E cos E P 
scn E 

cos PS— cos E sen E S sen E P cos E S cos EP , 

tang X sen t — sen l cos v 

ossia — tang et = 2 : 

B cos l ’ 

sen 8 = sen l cos X sen 1 -t- sen X cos t , 


le quali si riducono alle formule (1), (z) del § 62. 

Col mezzo dello stesso triangolo dati essendo i lati EP, PS, c 
l’angolo EPS sarà facile di trovare ES, e l’angolo PES , c quindi 
la longitudine e la latitudine, e si ricaderà nelle formule (5), (b) del 
problema primo. 

64. Scolio li. Si può ancora riferire la posizione dell’astro S al- 
l’equatore ed all’ ecclitica col mezzo di coordinate rettangole, e da 
queste si possono con eguale facilità ricavare i rapporti generali fra 
1 Ali, la declinazione, la longitudine e la latitudine esposti di sopra. 
Siccome un tal modo di determinare la posizione di un corpo celeste 
è utilissimo, massime neU’Astronomia fisica, cosi crediamo doverlo qui 
inserire, come a suo luogo opportuno. 

(Eig- 18) Rappresenti S il centro della sfera celeste, ed SB II sia 
la superficie dell'equatore, SRI I la superficie dcH’ecclittica. Sia P h« 
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posizione di un astro qualunque, e la intersezione S R Y dell’ ccclitli- 
ca con l’equatore sia diretta all’equinozio di primavera, da cui si prin- 
cipiano a numerare le ascensioni rette e le longitudini. Siccome 1.-4IÌ 
si valuta per un arco dell’ equatore compreso fra l’ equinozio ed un 
piano ad esso perpendicolare , che passa per l’ astro dato , e pel 
centro S della slera, cosi sarà eziandio uguale all’ angolo che l’ inter- 
sezione di questo piano con l’ equatore la colla linea degli equinozj . 
Se pertanto si condurrà il piano SPC perpendicolare all’equatore, 
l’angolo RSC sarà l 'AR di P, e l’angolo C S P, che rappresenta la 
sua distanza angolare all’equatore, sarà la sua declinazione. Con un 
discorso analogo si proverà, che condotto un piano S P M perpendi- 
colare all’ccclittica, sarà l’angolo RSM la longitudine, ed MSP (a 
latitudine del dato astro P. Ciò posto, per l’astro P conducasi una 
perpendicolare PC all’equatore, c per lo piede C di essa un’ altra per- 
pendicolare C R alla linea degli equinozi; saranno SR , RC , CP 18 
coordinate ortogonali di P rapporto all’equatore. Parimente condotta 
PM perpendicolare all’ ccclittica, conducasi pel suo piede M la MR 
perpendicolare alla stessa linea degli equinozj . Saranno MR , CR , PR 
comprese in uno stesso piano perpendicolare alla <SY, e quindi l’angolo 
MRC rappresenterà 1’ obbliqnità dell’ ecclittica . Le linee poi SR, 
R A/, M P saranno le coordinate ortogonali di P rapporto all’ ecclit- 
tica. Pongasi 

SR = x, RC=y , CP=z , S P — r, 

SR = x, RM = y , MP-z , R P = r , 

RSC=a. CSP = l , RSM — l, MSP = \, CRM= «, MRP= 
avremo evidentemente 

x = r cos et cos 8 , y = r sen ot cos 8 , z = r scn 8 , 

x‘ = r cos / cos X , y — r sen l cos X , z‘ = r scn X . 

Per trovare ora il rapporto fra x , y, z, x\ y\ z', osservando che le 
linee RC , RM , R P sono in uno stesso piano, avremo le seguenti 
equazioni 

x — x , y = r cos z' = r sen 
y = r cos -f- t) = y cos i — z scn t , 

z = r sen -f- t) = z cos t -hy sen t . 

Sostituendo i valori di x, y, z, x\ y\ z dati di sopra avremo (di- 
videndo per r) 

(i) cos et cos 8 = cos l cos X ) 

(i) sen et cos 8 = sen l cos X cos i — sen X sen t > (A) 

(3) sen 8 = sen X cos i -)- sen l cos X sen t J 

La terza delle quali dà il valore di scn 8 dato di sopra; la seconda 

divisa per la prima dà il valore di tang et già riferito. 

Se invece avessimo espresso x\ y\ a per x, y, z avremmo tro- 
vato le seguenti equazioni 
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x ss * , y ss y cos i 4- s sen t , a' = t cos i — y sen i , 
alalie quali si ricava tosto 

(1) COS l cos A = cos et cos 8 ) 

(2) sen / cos A =s cos t sen st cos 8 4- sen 8 sen t > (B) 

( 3 ) sen A = cos i sen 8 — sen f sen ot cos 8 ) 

La secontia ilivisa per la prima dà il valore supcriore di tang l. 

Alle formule (A.), (B) si suol dare ancora una forma molto pih co- 
moda per il calcolo logaritmico , introducendovi un angolo ausiliario . 
Per le formule (A) pongasi 

(a) tang f = sen l cot A , ed esse diverranno 

- . ». , . , , * sen A sen (£■ — »V 

fi) cos et cos 8 = cos /cos A : (a) senttcos5= ^2 ! 

' * me 7 I 


cos £ 


( 3 ) 


(*> 


- sen A cos (T — 1) 

i5 = ^ 

cos L, 

col mezzo delle quali si potrà facilmente determinare VA fi c la decli- 
nazione di un astro, conosciuta la longitudine e la latitudine. I valori 
di et e di 8 si potranno pih comodamente ottenere dalle seguenti equa- 
zioni, le quali non sono clic una combinazione delle equazioni (A). 

(a) tang £ = sen l cot A ; (à) tang * = 2 l ; 

(c) tang 5 = sen ot cot (£ — «) . 

Parimente le equazioni (B) si renderanno pih atte al calcolo logaritmico 
introducendo un angolo ausiliario £ calcolato colla seguente equazione 
(a') tang = sen oc cot 8 . Esse in fatti diverranno 

(1) cos A cos l = cos st cos 8 ; (a) 

sen 8 cos -H *) . 


, * s en 8 . 

cos A sen l = sen UL 4. t) , 
cos c, ^ 


( 3 ) sen A = 


(B) 


cos 


dalla combinazione delle quali risaltano le seguenti equazioni per cal- 
colare la longitudine, e la latitudine col mezzo della Alì, c declinazione 

(a) tang £ = sen et cot 8 ; (b) tang l = — n £ * scn ^ ^ • 

sen £ 

(c') tang A = sen l cot (£' 4- 1) . 

65 . Scolio III. ( Fig. 1 7) Accade spesse volte, clic oltre la longi- 
tudine e la latitudine di nn astro data per VA li c declinazione si <?e- 
sideri di conoscere l’angolo S compreso fra il circolo di latitndine cd 
il circolo di declinazione, al quale si dà il nome di angolo di posi- 
zione. 11 triangolo EPS darà per determinare quest’angolo le seguenti 
equazioni 


sen S = 


sen t cos l _ sen i cos et 
cos 8 cos A 


cos S = 


cos « — sen 8 sen A 
cos 8 cos A 
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le quali due equazioni ci daranno l'angolo <S, ed il quadrante in cui 
deve essere preso, quando le ÀT\ e le longitudini si fanno crescere 
continuamente da o“ fino a 36o" . Che se si volesse determinare la 
longitudine, latitudine ed angolo di posizione al tempo stesso per I ' AR. 
e declinazione, o viceversa, le relazioni del doti. Gauss (Trig. XII) 
apjdicate al triangolo EPS somministreranno una comodissima solu- 
zione, che stimiamo inutile di qui riferire, potendosi ciascheduno con 
facilità formarne le equazioni generali a guida del calcolo numerico. 

Problema III. Date /’AR e la declinazione di un astro deter- 
minare le variazioni della longitudine e della latitudine per una 
piccola variazione nell’ AR e nella declinazione . 

6G. Noi supponiamo in questo problema gli aumenti dell’ AR e 
della declinazione tanto piccoli che le loro potenze superiori alla pri- 
ma siano trascurabili. In tal guisa le longitudini c latitudini prende- 
ranno aumenti tali, che eziandio le loro superiori potenze saranno tra- 
scurabili. Ciò posto, supponiamo che et si cangi in et-^-det, 8 in 8-t-dS, 
l in / -f- d /, A in X d~K . Differenziando le dnc equazioni 
sen X = cos « sen 8 — sen t scn et cos 8 , 


tali" l = cos t lang « 

© B 


(.) A» 

<» ) di ~ 


COS i cos 8 ■ 


sen « tan" 8 

H — , 

cos et 

sen t sen et sen 8 


si otterrà 


cos A 


di — 


cos’ l 


cos et 


(cos ( -+- scn i sen et lang 8) d et 


sen < cos et cos 8 
eos A 
cos’ l sen « 


d et ; 

di. 


Questi valori si possono porre sotto una forma più comoda introdu- 
cendovi l’angolo di posizione S. In fatti se nel valore di cos S dato di 
sopra si pone in luogo di scn A il suo valore dato nel problema II, 
esso diviene 

„ cos t cos ’ 8 -4- sen i sen 8 cos 8 sen et cos < cos 8 -I- scn < scn 8 scn et 

cos S = c = 

cos A. cos ò cos A 


Col mezzo di questo valore, e di quello di scn S del numero prece- 
dente, i valori di d A e di d l divengono 
(i) d A = cos Sdì — cos 8 sen S d et 

. . , , cos S cos 8 , sen S , -, 

(i) d l ss d et -| — d 5 

cos A • cos A 

le quali completamente risolvono il proposto quesito. Esse riescono 
inesatte quando l’ astro è molto vicino al polo dell’ ecclittica, essendo 
allora cos A molto piccolo . 

Problema IP. Data una piccola variazione alla longitudine cd 
alla latitudine, determinare le variazioni che ne risultano nell' AR 
c nella declinazione . 
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6*. Si potrebbero tali variazioni ottenere differenziando i valori di 
tan» ot e di sen 8 dati nel problema li , e facendovi delle riduzioni 
analoghe alle già accennate nel problema precedente, si giungerebbe 
sempre allo scopo desiderato. Ma è pili semplice dedurre dalle equa- 
zioni (E) del problema preceliente i valori ili d a e di d 8 espressi 
per di, </X. Si troverà cosi 

dìi — sen S eoa X d l 4- cos S d~K\ da. — cos S — di ^ d X . 

eoa ò cos S 

le rpiali cessano di essere ntiG quando l' astro h molto vicino al polo 
dell* equatore . 

Scolio. In tutte le formule precedenti, se tanto le AR , quanto le 
longitudini si fanno procedere da o° fino a 36 o*, le regole ordinarie 
dei segni delle funzioni trigonometriche daranno sempre senza alcuna 
indeterminazione le cercate quantità. Le declinazioni e latitudini bo- 
reali essendo riguardate come positive, le australi dovranno sempre 
reputarsi negative. Osserveremo inoltre, che i rapporti ritrovati in 
questi due problemi si potevano speditamente ricavare dalle relazioni 
Ira gli elementi differenziali sviluppate nella trigonometria applicate al 
triangolo EPS (Jìg. 17) in cui il lato EP sia costante; e si vedrà 
facilmente che tosto derivano dall’ applicazione fatta in fine del § XVI. 

68. Per dare un esempio numerico relativo al calcolo delle longi- 
tudini e latitudini degli astri col mezzo delle loro ascensioni rette e 
declinazioni, calcalo in Astronomia comunissimo, proponiamoci di tro- 
vare la longitudine e latitudine ili nn astro, la cui AR e declinazione 
fossero et = ia8‘ 1' 5 7", 9; 8 = 4- 3 ’ z 3 ' 33 ', 3 , mentre 1 ’ obbliquilà 
apparente dell’ ecclittica era « = z 3 ’ 37' 4 *”, 6 . 

Noi sceglieremo per guida del calcolo le formule (a'), (£'), (c') 
dello scolio 11, che sono le pih semplici, lasciando alla diligenza dei 
giovani studiosi 1’ esercizio numerico nel medesimo esempio colle equa- 
zioni (B), le quali presentano pili punti di riscontro. 


Tipo del calcolo colle formule (a), (à'), (c'). 

log sen tt = 9,8957441 4- 
log cot 8 = 1,2370841 -+- 

log tang £ = 1,1228282 4- 


log tang et = o,io 5 ii 73 — 
log sen (£4- 1) = 9,9752720 4- 
c. log sen — 0,001 2agg 4- 

log tang l — 0,0816192 — 

Quindi l — 129° 38 ' 5o",9 
voi . 1. 


C= 85“4«'a4'',, 

i = 23 37 4^ 56 
£ 4- ‘ *= 109 9 6,7 

log cot (£4- t) = 9,5406087 

log sen l — 9,8864821 4- 

log tang X = 9,4271808 — 

X = — i4° 58' 1 6 ", 6 
ìa 


Digitized by Google 


9,o 

Si toglierà qualunque incertezza Bulla specie degli angoli X cd l os- 
servando i.° che tanto le declinazioni quanto le latitudini sono sem- 
pre minori di ± 90°; perciò i loro coseni saranno sempre positivi, e 
(mando risulti tang X negativa la latitudine sarà australe; z.° in virtù 
dell’ equazione cos et eoa Ì 5 = cos l cos X , saranno sempre cos et , cos l 
dello stesso segno. Dati pertanto i segni di cosi c di tangi, la spe- 
cie di l sarà determinata; nel caso presente essendo cos et, tang / am- 
bedue negativi, apparterrà l al secondo quadrante, ove si è effettiva- 
mente preso. 

Se si desiderasse inoltre l'angolo di posizione S , otterrassi me- 
diante la formnla sen S = SC ° * C ° S di cui eccone il calcolo 

cos o 


log- sen i = q, 600033} -f. 
log cos / s= g, 8 o| 863 o — 
c. log cos S = 0,0007618 -4- 
log sen S = <},£o56j85 — 


Quindi dcducesi S = — i £° 44 ’ 34 ", 6 , 
e prendendo il suo supplemento a 
36 o% sarà S ~ 345 ' i 5 * a 5 ", 6. 


A. vero dire il valore negativo di sen S potrebbe convenire ezian- 
dio ad un arco compreso fra 1 80* e 270*. Per togliere l’ ambiguità 

. . uri o cos t — sen X sen 5 

convicn ricorrere alta lormala cos 6 — — - 

cos X cos S 

dà evidentemente per cos S un valore positivo, e perciò l’angolo S 
necessariamente compreso fra 270° e 36 o% come lo abbiamo deter- 
minalo. 

Problema V. Data l’altezza e l’azimut di un astro col tempo 
sidereo corrispondente , trovare la sua • ascensione retta e declina- 
zione, ovvero la sua longitudine e latitudine . 

69. (Fig. 7) Considerando il triangolo sferico PZS , avremo qui 
date le seguenti quantità: 

P 7 , = complemento di latitudine = 90 — L, , che porremo = L‘ 

Z S = complemento di altezza = distanza di astro dal zenit = h 

P Z S = supplemento di azimut — Z . 

Risolvendo colle formale esposte nella Trigonometria questo triangolo 
otterremo PS , complemento della declinazione; c l’angolo Z P S, os- 
sia l’ angolo orario . Se 1 ’ astro ha già passato il meridiano si toglierà 
dal tempo sidereo ridotto in gradi, ovvero si aggiungerà al tempo si- 
dereo, se non ha ancora passato il meridiano, e si formerà YAR del- 
1’ astro . 

Determinata cosi la declinazione e Y AR Ì se ne potrà colle for- 
mule precedentemente esposte assegnare la sua longitudine e la sua 
latitudine . 

Con questo mezzo si possono determinare , rapporto all’ equatore , 


, la qnale 
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Fc posizioni di quegli astri, che per la prima Tolta si osservano net 
ciefo stellato . Non si ha bisogno che di un orologio ben regolato al 
tempo sidereo, e di un buon quadrante mobile con un circolo orizzon- 
tale per osservarne ad un dato istante l’altezza e l’ azimut. 

Scolio. Qualora trattisi di determinare la posizione di un astro in- 
cognito, come per esempio di una nuova cometa rapporto all’ equato- 
re, mediante un quadrante mobile, dopo avere reso orizzontale il cir- 
colo azimutale conviene determinare la posizione del principio di nu- 
merazione tanto del circolo sopraddette, quanto del quadrante verti- 
cale. Si ottiene questa con somma facilità osservando collo slromcnto 
l’altezza e l’azimut di una nota stella. Si calcola poi per il tempo 
dell’ osservazione 1’ una e 1’ altro, c confrontato il risultamento del cal- 
colo con l’osservazione si otterranno le quantità, che alle altezze ed 
azimuti osservati nello stromento conviene aggiungere o sottrarre per 
ottenere le vere altezze ed i veri azimuti, dei quali si deve far uso 
nel problema precedente . 

Gli Astronomi peri di raro pongono in opera questo metodo per 
determinare la posizione di un nuovo astro : essi ne osservano o me- 
diante una macchina equatoriale, o mediante un micrometro applicato 
ad un cannocchiale le differenze di AR^ e di declinazione con una stella 
nota, donde tosto si ottiene la sua vera posizione rapporto ali’ equatore - 


CAPITOLO V. 

Del moto del Sole ; metodi per determinare la sua orbita,- 

70 . .Abbiamo già indicato, che il Sole oltre il moto diurno co- 
mune a tutti gli astri, ha pure un movimento particolare, col quale 
egli cambia di posizione rapporto alle stelle fisse. In virth di un tal 
movimento egli va trasportandosi sempre da occidente verso oriente di 
circa un grano per ogni giorno in un piano inclinato all’ equatore ce- 
leste di z3’ a 8 ' circa. Cosi se in nn determinato giorno dell’nnno il 
Sole, ed una stella fissa passano contemporaneamente pel meridiano, il 
giorno seguente, la stella nell’ orologio astronomico vi ritorna alla me- 
desima ora, mentre il Sole vi giunge 4- piu tardi; lo ebe prova es- 
sersi egli trasportato verso oriente ai un grado. Due giorni dopo il 
Sole passerà al meridiano 8 ' dopo la stella, e cosi in seguito, finche 
dopo i5 giorni, essendo la stella ritornata al meridiano, il Sole ne 
distà ancora di un’ ora verso oriente . Ha dunque il Sole un movimen- 
to suo particolare , in virth di cui sembra trasportarsi verso 1 ’ oricnte- 
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in modo clie dentro lo spazio di un anno, ossia 365 giorni, apparisca 
di aver percorso l’ intera circonferenza dell’ ecclittica . 

-i. Per riconoscere ora più da vicino il moto del Sole, e scno- 
prire le leggi, alle quali ubbidisce, supponiamo che un osservatore 
giornalmente si occupi ad osservare la sua AR nel momento che passa 
pel meridiano, e la sua declinazione. Egli otterrà I ’AR osservando 
giornalmente il momento ilei passaggio del suo centro pel meridiano 
all’ orologio astronomico, e rubicondo un tal tempo in gradi. Otterrà 
la sua declinazione togliendo dalia latitudine la distanza del suo cen- 
tro dal zenit . Per meglio tener dietro al suo molo noi supporremo', 
che il lettore abbia sotl’ occhio 1 ' Effemeridi di Milano, per esempio, 
dell’anno 1809, ove trovansi registrate le ascensioni rette c declina- 
zioni del Sole per tutti i giorni di quell'anno pel mezzodì di Milano- 
Sehhcne esse non siano state realmente osservate, sono però il risot- 
taniento delle tavole solari torniate sulle osservazioni . 

72. Dall’ andamento i|i queste posizioni egli è facile di raccogliere, 
clic il Sole verso il ai di Marzo trovavasi nell’ equinozio di primavera 
con o" o di AR, e con o o' rii declinazione: che in segnilo tanto 
la sua A /(. quanto la sua declinazione hanno continuato ad annientare 
lino al ai di Giugno. A quest’ epoca la declinazione giunta al suo mas- 
simo aveva una piccolissima variazione diurna, ed il Sole sembrava, 
per così dire, rapporto alla declinazione stazionario. La sua AR tro- 
vavasi allora di go", e la declinazione era a 3 ’ 27 £1 . Dopo il 21 di 
Giugno la declinazione del Sole princijH.v di nuovo a diminuire per 
gradi insensìbili, [’AR si aumenta di più in più, cosicché verso il a 3 
di Settembre si trova pervenuto di bef nuovo all’ equatore con 0° o' 
di declinazione, c con 180' di AR , cioè ritrovasi in un punto del cie- 
lo stellalo diametralmente opposto a quello, in cui trovavasi verso il 
21 di Marzo. Dopo questo tempo il Sole discende sotto l’equatore, e 
da esso si allontana di più m più, finché verso il 22 Dicembre ha ac- 
quistato una declinazione australe uguale in grandezza alla declinazio- 
ne boreale del 21 di Giugno. La sua AR è allora 270°, e la sua de- 
clinazione australe varia ila un giorno all’ altro pochissimo , cosicché 
sembra egli di nuovo stazionario, rapporto all’ equatore. Principia quin- 
di di nuovo ad avvicinarsi all’equatore, c la sua declinazione australe 
divenendo di giorno in giorno più piccola, si ritrova verso il ai di 
Marzo ili nuovo «di’ equatore donde partì, per riprincipiare il suo corso 
con lo stesso andamento nell’anno susseguente. 

^ 3 . L’ipotesi più semplice che si possa fare sul moto del Sole è 
che egli descriva una curva piana rientrante. Per determinare in que- 
sta ipotesi la natura della trajeltoria, principiamo dal determinare la 
posizione del piano, in cui essa giace relativamente all’ equatore, la 
quale sarà totalmente determinata, quando si conosceranno le sue 


Digitìzed by Google 


intersezioni col piano dell’ equatore , e la sua inclinazione al mede- 
simo . « 

Per conoscere l'istante del passaggio del centro del Sole per l’e- 
quinozio di primavera, scegliamo dalle citate Effemeridi le seguenti os- 
servazioni, le quali danno la posizione del Sole, quando si trovava 
nelle vicinanze dell’ equatore al momento ilei suo passaggio pel meri- 
diano di Milano, ossia al mezzodì vero <li Milano. 


1809 

AR di O 

Differ. 

Oeclinaz. di 

Differ. 

Marza 20 

21 

22 

23 

359“ 3 o 48 " 

0 25 23 

1 19 56 

2 i4 27 ; 

54 ' 35 " 
54 33 
54 3 1 

— 0" 1 3 4 o" 
+ 0 11 1 

-f- 0 34 4 * 
-+- 0 58 20 

-+- a 3 il" 
23 4° 
23 39 


Si vede di qui che tanto le AR , quanto le declinazioni formano una 
serie algcbraica con le differenze seconde costanti; sì le une che le 
altre passano per zero fra il giorno io ed il giorno ut di Marzo: la- 
onde il Sole passò per l’ equinozio fra il 20 ed il 31 dello stesso mese. 

Prendendo per primo termine della serie l’osservazione corrispon- 
dente al giorno 30, chiamando x il posto di un termine qualunque, 
jr il termine corrispondente nella serie delle AR osservate, avremo f 7 y 
T — 3 o 4® -+* B 77 -f- C x , e facendo x = 1 , = 2 si avranno 
per determinare i coefficienti B, C le dnc seguènti equazioni 
B -f- C = 54 35 ; a B - 4 - 4 C = 1 og' 8 ; 

donde rilevasi /!= 36 "; C = — 1". 

Ora pel momenti dell’ equinozio, avendosi r = 36 o", si otterrà 
per determinare x la seguente equazione 3376.7: — .77'= -f. 1-53", 
ossia prossimamente x = o, 534886 = u l 5 o' i 4 ", 

Trovossi pertanto il Sole nell' equinozio il giorno 20 di Marzo a 
j3 "5 o - i4 ‘ dopo il mezzodì vero al meridiano di Milano. 

Si può trovare eziandio l’istante dell’equinozio dalle declinazioni 
osservale, ricercando il tempo, in cui la declinazione h = o . Posto 
come sopra x il posto di un termine qualunque della serie delle de- 
clinazioni, ed jr il termine stesso, si avrà dietro la natura delle serie 
algebriche y= — 12' 4 o ' -+- B x -+- C x ‘. Ponendo poi x = i , x = 3 
«'/= + >*'»', =- 4 - 3 ì' 4 i", si ottiene Z?=i4.3i",5; C — — o", 5 . 

Quindi latto y — o, si troverà il corrispondente valore di x da ag- 
giungere al mezzodì del giorno 20 per ottenere il tempo del passag- 
gio del Sole per l’equinozio. Fatto il calcolo si troverà 
■r = o, 53484 j = n 1 5 o ii, e perciò l’istante dell’equinozio trovasi 
determinato dentro pochi secondi di tempo col mezzo delle declina- 
zioni con uguale facilità e precisione che colle AR . 


0 
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Non dobbiamo qui tralasciare d’osservare, che l’ istsutte del 
passaggio del Sole per 1’ equinozio si può sempre ottenere dalla serie 
delle declinazioni osservate; non cosi facilmente dalla serie delle AR. 
In fatti egli è sempre facile osservare la declinazione del centro del 
Sole, nota essendo la latitudine geografica, c possedendo un quadrante 
murale, o un circolo per misurare le distanze degli astri dal zenit. 
Ma per osservare le AR del Soie convicn aver prima regolato un 
orologio sul tempo sidereo , e quindi convicn conoscere esattamente 
l’ AR di una determinata stella, la qual cognizione suppone già quella 
della posizione dell’ equinozio ( § 1 8. scol. I.) . Egli è pertanto pili sem- 
plice partire dalle osservazioni delle declinazioni in questa ricerca, se 
non si abbia un buon orologio regolato al tempo sidereo, ed un buon 
catalogo di stelle per regolarne l’ andamento diurno . 

•j5. Siamo ora anche in istato d’ insegnare il modo di determinare 
l’ AR di una stella, qualora siasi deternuuato il momento del passag- 
gio del centro del Sole per 1’ equinozio mediante la serie delle decli- 
nazioni osservate. Supponiamo a tale oggetto, che siasi osservato non 
solo la distanza del Sole dal zenit per determinarne 4a declinazione , 
ma ad uno stromento di passaggi, e ad un orologio in modo regolato 
che segni 2 Ì h o' o" fra due consecutivi passaggi di una medesima stella 
pel meridiano siasi notato il tempo, in cui tanto il centro del Sole, 
quanto una qualunque stella attraversano il meridiano. La differenza 
dei passaggi della stella e del Sole nei giorno za di Marzo sia ■= t. 

' Sarà t ridotto in gradi a ragione di i5 gradi per ora la distanza del 
centro del Sole dalla stella valutata nell’equatore, ossia sarà la diffe- 
renza fra \'AR della stella e del Sole . Siccomfe il Sole percorre nel-* 
l’equatore un arco di 54-’ 35" fra il zo ed il zr di Marzo, cosi il zi 
la stessa differenza sarà = t — 54.' 35". Quindi le differenze d 'AR fra 
la stella cd il Sole saranno come segne 


1809 

Differ. di AR osservata 

Marzo ao 

t 

ai 

t — 54' 35" 

aa 

t _ 54 35 — 54' 33" 

a3 

^ — 54-35 — 54 33 — 54' 3i" 


Si vede di qui , che le differenze d 'AR fra la stella ed il Sole quali 
verrebbero osservate, costituiscono una serie algebrica di secondo or- 
dine, di cui il termine generale sarà y — t — 54' 36" x ■+■ i" x‘ . 
Ora quando il Sole trovasi nell’equinozio, y c evidentemente V AR 
cercata della stella. Trovandosi pertanto il Sole ncIT equinozio quando 
x ss 0,53484^ (§ ^3) sostituendo nel valore di y questo valore di x 
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si otterrà AR cercala y s= t — 1 7 5 1 ", 8 == t — 19' u",8. Conosciuta 
poi YAR ili una sola stella si potranno sempre col mezzo di essa de- 
terminare le AR delle altre, come si b detto al cap. Il (*)„ 


(*) Dopo di «vere esposto 1 metodi per determinare I’obbliquilì dell’ eccliltica e 
la posizione dell’equinozio, non sarà inutile indicare come con latta la precisione, 
di cui le osservazioni tono suscettibili , dedurre ti possano le ascensioni rette di una 
o più stelle per riportarvi in seguito tutte le altre , avvegnaché il metodo esposto in 
questo numero non sempre così comodamente applicare si può alla pratica- Con 
molta precisione ai ottengono le AR delle stelle confrontandole col Sole quando 
egli trovasi nelle vicinanze degli equinozi, e prendendo il medio dei risultamcnli. 
ottenuti dai confronti fatti verso l’equinozio di primavera, ed il successivo equino- 
zio d’autunno, si avrò V AR media dell'astro per il tempo del solstizio libera dai 
piccoli errori che* provenire potrebbero da un’ incertezza nelle rifrazioni astronomi- 
che, nella latitudine e nell' obbliquitò deli' eccliltica. Ecco poi come stabilire do- 
vremo gl’ indicali confronti . 

Siasi osservai» par un giorno nelle vicinanze dell’ equinozio di primavera il Sole 
nel meridiano, determinando la distanza del ano centro dal zenit , la quale , corretta 
dalla rifrazione e paralasse, si» sa, ed il suo passaggio ad un orologio regolato al 
tempo siderale ; ristante del passaggio del Sole pel meridiano in tempo dell’orolo- 
gio ridotto in gradi sia =f. Del pari nella stessa giornata osservata la stella, lupa 
poniamo che l’orologio notasse il tempo T ridotto esso pure io gradi. 

La distanza del Sole dal zenit es«e«do = x, se per l indichiamo la latitudine, la 
declinazione sarò —l — z, e posta l’obbliquitò data dalle tavole ==« ai calcolerò 
l’ascensione reità del Sole u colla formula scn « — tang (/— -i) col i . Trovato «, 
aura AR appai, della stalla =a-+-T — t . Applicando a questa ascensione retta le 
piceo! s corrasioni dovala oli' aberrazione e umazione, dalla quali tratteremo a suo 
luogo, si otterrò V AR media della stella, la quale sarebbe esatta (facendo astrazio- 
ne degli errori delle osservazioni in t, T, z, che in molti confronti si compensano) 
se tale fosse a , 

Ponghiamo or* che u sìa sottoposta ad una piccola incertezza dipendente da on 
errore nella latitudine, nella rifrazione alla distanza z dal zenit, e nell' obbliquitò 
dell’ eccliltica. Se indichiamo per di, dr e d • le correzioni di queste quantità e 
per da la correzione che ne risulta pel valore di a, si otterrò da differenziando 
i' equazione scu o = tang (1 — z) cot < , che sarò perciò cosi espresso 
• df— dz tang (1 — i) d i „ 

da c°» - = cot. — Supponendo che nella distanza z non 

siavi altro errore che quello proveniente dall’ incertezza deile rifrazioni, dovremo 
porre dz=sdr, e perciò avremo 

AR di stella = '±L - 1? * <!.- . * } d , + m , 
cos 1 (f — z) cos a sen 3 < cos a 9 

m indicando la somma delle correzioni dovute alle aberrazioni e nutazioni. 

Se ora saraui osservata la distanza del Sole dal zenit nelle vicinanze delT altro 
equinozio, e particolarmente quando era presso a poco aguale all’ osservata nel pri- 
mo equinozio, e se ne sarò del pari dedotta dietro la data obbliquitò t 1 ’AR del 
Sole, indicando per a’, t', T',z', m' le quantità in questa seconda osservazione cor^ 
rispondenti ad a, t, T, z, m, si avrò del pari (osservando essere </z' = rfr) 


AR dì stella 


-i-T'— t' -+• 


d/— dr cot ■ 


tang(/— z) 

cos* (f — *' ) cos u sen 1 • cos a 1 


d •- 


Queste due differenti determinazioni daranno nelle due epoche V AR della stella ri- 
ferita ali’ equinozio medio , la loro semisonuna porgerò 1 ’AR della stella rapporto al- 
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•jG. Dopo questa breve digressione ritorniamo al moto del Sole. 
Avendo determinato i punti, nei quali l'ccclittica taglia l’ equatore, ed 
il tempo, in cui il Sole trorossi negli eqiiinozj, possiamo determinare 
l’ inclinazione del piano dell' ecclittica all'equatore. 

Egli c evidente, che prolungando il piano dell’ ecclittica fino al cielo 
stellato, genera ivi un circolo massimo della sfera, il quale fa con l'e- 
quatore un angolo uguale alla cercata inclinazione. Ora la misura di 
quest’angolo uguaglia la massima declinazione del Sole, la quale ba 
ltio^o quando Y. 4 R del medesimo b «= 90. Per trovare l’ inclinazione 
dell ecclittica all’ equatore , convien pertanto determinare delle decli- 
nazioni osservate la massima, che ebbe luogo verso il ai di Giugno. 
Ecco come procederemo 


OS 

o 

co 

Declinaz. bor. 

Diff. 1. 

Diff. 2. 

Giugno xo 

a 3 * 27' 18 " 
a 3 27 4 1 

-+- >3 " 


21 

25 

22 

x 3 

23 27 3 q 
x 3 27 i 3 
23 20 22 

— a 

— 26 

F 

- *4 

25 

ai 

— 5 i 



Apparisce di qui, che le declinazioni osservate formano una serie al- 
gebrica a differenze seconde costanti , giacche il piccolo .salto di 1" , 
che si osserva, b dovuto all’ avere omesso le decime di secondo nelle 
declinazioni. 11 termine generale della serie si troverà espresso (par- 
tendo dall’ osservazione corrispondente al giorno xo) da 
y = a3” 27' 18" 35'',5 x — ia ',5 x' . 

Il massimo valore di y ricavato da questa equazione sarà la cercata 

declinazione. Ponendo pertanto — <= o si ricaverà x = 1.4.2 . Quindi 

d x 

il massimo valore di y sarà = a 3 ° 27' 4.3', 2 . Tale era appunto l’ob- 


r equinozio medio per )’ epoci media fra le due osservazioni, la quale quando le 
distanze de) Sole dal zooit sono uguali, cade nel giorno del solstizio, c quando po- 
co differiscono dall' eguagliauza, è a quello vicinissima . Quando z=z’ è evidente 
che a a’ = 180"; e perciò cos a x= — cos «' . Segue di qui, clic nella seiimomma 
i termini dipendenti da dr , di, dt svaniscono, » sono trascurabili quando « - 4 - u 
poco differisce da i8o°. 

Questo vantaggio unito a quello della gran precisione, con cui a, « # possono 
determinarsi nelle vicinanze degli equinozj col mezzo di z,z‘, le cui giornaliere va- 
riazioni tono le più forti, rende questo metodo esattissimo e pregevolissimo. In tal 
guisa i celebri astronomi Misceline e Piazzi hanno determinato la posizione di alcu- 
ne piiiicipali stelle, che hanno servito a quest'ultimo di base al suo grande catalo- 
go i opera la più perfetta de' nostri giorni, e che renderà sempre celebre fra gli 
Astronomi il nome del suo Autore . 
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bliqnità apparente dell’ ecclittica . 11 Sole ebbe La massima declinazio- 
ne il giorno 20 -f- i, 4 » di Giugno, ossia il ai a io 4 4 - £8 dopo il 
mezzogiorno di Milano. 

Si troverà del pari ebe la massima declinazione australe del Sole 
ebbe luogo verso il a a di Dicembre, e fu aguale alla massima deeli* 
nazione boreale. 

Quei punti nei quali la declinazione del Sole cessa di aumentare 
chiamatisi solstizj, appellandosi il primo solstizio estivo, ed il secondo 
solstizio jemale. 

I paralelli all' eqnatore percorsi dal Sole nel giorno del solstizio in 
virtù del moto diurno sì chiamano tropici, e dicesi tropico del can- 
cro quello che vien percorso dal Sole nel giorno del solstizio estivo; 
tropico del Capricorno quello che è percorso nel giorno del solstizio 
jemale . Sono adunque i tropici due circoli minori della sfera distanti 
dall’ equatore di a 3 l »8' in circa, oltre i quali il Sole non è giammai 
trasportato in virtù del suo molo annuo. 

L’angolo dell’ ecclittica coll’equatore poco fa determinato chiamasi 
obbli/juità dell' ecclittica. Un circolo massimo della sfera cele -te con- 
dotto per i poli dell’ equatore , e per i due equinozii appellasi coluro 
degli equinozii, mentre il circolo condotto per i poli dell’ equatore e 
dell’ ecclittica il quale passa necessariamente anco per i punti solsti- 
ziali chiamasi coluro dei solstizii. 

Uà circonferenza dell’ ecclittica a partire dall’equinozio di prima- 
vera. (secondo 1 uso introdotto ila antichissimi tempi) dividesi in iloilici 
parti uguali appellate segni, ciascheduno dei quali abbraccia un arco 
ai 3 o , e di essi si fa uso per denotare le longitudini. Cosi nna lon- 
gitudine di 166 0 ao corrisponde a 5 16' 10'. Una zona della sfera 

racchiusa fra due paralelli all’ ecclittica situati ad uguali latitudini bo- 
reale ed australe di 9' circa, chiamasi zodiaco, e le stelle in essa com- 
prese diconsi stelle zodiacali, le quali sono state dagli Astronomi con 
molta diligenza osservate e determinate, perchè » pianeti antichi (co- 
me «'indicherà a suo luogo) nei loro movimenti intorno al Sole non 
sortono dalla fascia zodiacale. Le stelle zodiacali furono fino dagli an- 
tichissimi tempi ridotte a dodici costellazioni o gruppi comprendenti 
ciascuno un arco di ecclittica uguale a circa 3o , ai quali si attribui- 
rono i nomi ed i simboli seguenti; t.’ Ariete Y, z.‘ Toro tf, 3 / Ge- 
melli (3 , 4 - Cancro <Zc, 5 .' Leone 6.” Vergine ltj> , j.° Libra ■£!=, 
8 ’ Scorpione ftb, 9." Sagittario v^, io." Capricorno £, 11 ° A qua- 
T, ° n 25 -’ •**’> P e f c * ' . A,lor< l aan d° fu introdotto l’uso di queste co- 

stellazioni, l'equinozio di primavera corrispondeva al principio di Arie- 
te, c le longitudini s’indicavano coi nomi dei segni; cosi la superiore 
longitudine corrisponderebbe a i 6 ‘ 30' della Vergine. La precessione 
degli equinozii, dì cui parleremo fra poco, ba trasportato ai nostri 
voi. r. ,3 
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giorni 1 ’ equinozio Terso il principio della costellazione dei Pesci, e tut- 
tavia si ritiene da alcuni 1’ antico metodo di denotare le longitudini coi 
nomi dei segni zodiacali. Non conviene pertanto confondere i segni 
zodiacali e le costellazioni : quelli devonsi riguardare come nomi par- 
ticolari «lati alle dodici parti del zodiaco: queste come gruppi di stelle 
determinati, pei quali retrocedendo l’equinozio passa successivamente 
con moto lentissimo. 

77- Stabilita cosi la posizione del piano, in cui abbiamo supposto 
compresa l’orbita rientrante del Sole, convien vedere se essa soddisfa 
a tutte le altre osservazioni intermedie. A tale oggetto (Jig. ig) *i a 
BAE l'equatore celeste, B 1 ’ equinozio di primavera, da cui si nume- 
rano le AB nell’ equatore, e le longitudini nell' ecclittica, li C F sia 
l’ecclittica, come è stata determinata nei §§ antecedenti. Posta \AR 
del Sole in un giorno qualunque dell’anno =* B A — a, e l’angolo 
jB = «, sarà \an% A C = tang « sen <t . Se dunque il Sole trovasi effet- 
tiramento nel piano del circolo B C F, la sua declinazione osservata 
dovrà allora coincidere con la quantità A C calcolata dalla precedente 
equazione. Verificandosi questa coincidenza dentro limiti assai ristretti 
prova che il Sole si muove presso a poco nel piano dell’ ecclittica . 
Le minime aberrazioni che vi si scuoiirono in parte dipendono dagli 
inevitabili errori delle osservazioni , ed in parte da alcune piccole al- 
terazioni, delle quali la spiegazione appartiene alla meccanica celeste; 
sono esse però cosi piccole, che si possono in una prima approssima- 
zione trascurare. 

78. Se si determina la posizione dell’equinozio nell’ equatore, rap- 
porto ad una stella fissa, e l’ obbliquità dell’ ecclittica in due epoche 
lontanissime, differenti fra loro per esempio di 100 anni, si avrà oc- 
casione di rimarcare, che non sono esse coincidenti: ma che I ’AR del- 
ia stella e la declinazione hanno variato, come anche avrà variato l’ ob- 
bliquità dell’ ecclittica . Quanto alla variazione dell’ obbliquità dell’ cc- 
clittica, essa diminuisce pressoché proporzionalmente al tempo. Con- 
frontando le osservazioni antiche con le moderne, si è trovato la di- 
minuzione dell’ obbliquità dell’ ecclittica di 5 z ' per 100 anni, ossia di 
o", 5 z per ogni anno. Oltre questa costante diminuzione progressiva, 
essa è sottoposta ad alcune altre piccole oscillazioni, delle quali par- 
leremo in seguito. La teoria di questi movimenti e di queste oscilla- 
zioni appartiene alla meccanica celeste, c in essa si dimostra, che la 
diminuzione successiva dell’ obbliquità andrà diminuendo a segno che 
collo svolgersi dei secoli si cangcrà in aumento. 

Per quanto poi riguarda la variazione progressiva osservata nelle 
AR e nelle declinazioni delle stelle, si deve prima di tutto notare, 
clic rapporto ad una medesima stella queste variazioni sono presso a 
poco proporzionali ai tempi, ma variano sensibilmente da una stella 
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ad un’ altra . Se però di diverse stelle si determinano in due epoche 
molto fra loro lontane le AR e le declinazioni , c mediante queste 
colle formule esposte al cap. IV si calcola per le medesime epoche la 
loro longitudine c la loro latitudine, si troverà 1.* che le latitudini so- 
no rimaste presso a poco costanti: a.° che le longitudini hanno tutte 
aumentato di una eguale quantità, la quale in 100 anni è circa 
5 o 25" = i* 23 ' 45", ossia le longitudini tutte delle stelle aumentano 
di 5o", z5 circa per ogni anno. (Quest’aumento progressivo delle lon- 
gitudini delle stede fisse è combinato con alcuni altri piccoli movi- 
menti periodici, dei quali tratteremo in un capitolo apposito nel se- 
condo volume. Frattanto non avendo riguardo che a qnesto moto pro- 
gressivo delle stelle in longitudine, egli fc evidente che vien esso bene 
rappresentato, se supponiamo che le stelle restano hsse rapporto al 
piano dell’ ecclittiea , e che invece l’equinozio, da cui le longitudini 
sono contate, si allontani retrocedendo da esse annualmente di 5 o ", 25 , 
poiché allora le longitudini tutte sarunno indistintamente di altrettanto 
aumentate, c le latitudini -rimarranno invariabili. Egli è poi evidente, 
che per un aumento costante dato alle longitudini, le AR c le decli- 
nazioni riceveranno delle variazioni irregolari e diverse, secondo la di- 
versa posizione delle stelle. In fatti se nelle formule del probi. IV del 
cap. IV si pone d/= 5 o , 25 : rfX = o, avremo (ritenendo le denomi- 
nazioni assunte in quel capitolo} 

, cos ò-' oo« „ _ 

oz = ■ " . 5o , 25 = 5o , 23 cos t -h- 5o ,23 sen t tang 5 sen st : 

COS 0 c 

di = sen S cos ?>. 5 o", 25 = 5 o ', a 5 sen i cos ti . 

In questo secolo si può porre 1 = 23 ° 28', ed allora i valori di due 
di dò diverranno 

d a. — 46", 09 -f- 20", ot sen et tang S ; dò — 20", 01 cos et , 
le quali due equazioni ci danno l’ aumento annuo delle AR , c delle 
declinazioni delie singole stelle dovuto all’ aumento cornane delle lon- 
gitudini . 

La quantità, di cui l’equinozio va annualmente retrocedendo lungo 
1 ccclitlica, e dagli Astronomi appellata precessione degli eqttinozj , 
la quale fu conosciuta anche «lai pili antichi osservatori . Sulla sua 
quantità media non sono esattamente d’accordo gli - Astronomi, e ri- 
serbandoci ad esaminare piu da vicino l’indole di questi moli progres- 
sivi, riportandoli ad un piano fisso, riferiremo le formule numeriche 
adottate dal celebre Piazzi nel suo catalogo nuovamente pubblicato a 
Palermo nell anno 181 4 , le quali sono le seguenti 

d et = 46 ", o 3 g 5 -f- 20", 0642 sen * tang S ; di = 20", 0642 cos et . 

La teoria dell attrazione universale indicando l’origine di questi 
movimenti, dimostra che la precessione degli cquiuozii non si pai 
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assumere esattamente proporzionale ai tempi per le epoche lontanis- 
sime , ma conviene eziandio introdurvi dei termini dipendenti dalle 
potenze superiori del tempo. Trattando dei piccoli movimenti delle 
fisse ritorneremo su questo argomento. Termineremo ora questo pa- 
ragrafo coll 1 osservare, che nei cataloghi di AR e di declinazione delle 
stelle si pongono le loro AH e le loro declinazioni, quali si osserva- 
vano, o osservare si dovevano ad un’epoca determinata, per esempio 
al principio del 1800, ed a lato vi si pongono > valori di da. e di d S 
ricavati dalle formule superiori, sotto il titolo di precessione annua 
in AH , precessione annua in declinazione; te alle posizioni delle 
stelle per l’ epoca indicata si aggiungono le loro variazioni moltipli- 
cale pel numero degli anni, e parti d'anno trascorse fra l’epoca del 
catalogo, c l’epoca per la quale istituisccsi il calcolo, si ottengono le 
posizioni delle stelle fisse per il dato tempo, le quali, dovendo ancora 
essere corrette da alcuni altri piccoli movimenti periodici, si appella- 
no posizioni medie , mentre quelle che realmente hanno luogo dopo 
fatte tutte le correzioni, delie quali parleremo a suo luogo, si chiama- 
no posizioni cere o apparenti . 


CAPITOLO VI. 

Continuazione della teoria del Sole. Teoria del moto e.litlico. 

^g. Dopo d’ aver determinato la posizione del piano delP orbita 
solare rapporto all’ equatore, ed insegnato il modo di assegnare il tem- 
po , in cui il Sole ritrovasi c negli equinozj e nei solstizj , passiamo 
ad indicare come determinar si possa, mediante le osservazioni, la na- 
tura della curva da esso descritta. 

Pongasi a tale oggetto che il nostro osservatore dalle AR e dalle 
declinazioni osservate abbia giornalmente dedotta la longitudine del 
Sole, ed abbia al tempo stesso giornalmente osservato il diametro so- 
lare apparente quando trovasi nel meridiano. Da un attento esame 
delle sue osservazioni raccoglierà le seguenti conseguenze: 

1.* II Sole si muove nel piano dell ecclittica costantemente da oc- 
cidente verso oriente, e ad occhio nudo sembra nel cielo stellato de- 
scrivere un circolo intorno alla terra avanzandosi in quello giornal- 
mente di circa un grado . a.* Il numero dei giorni fra due pas- 
saggi consecutivi del Sole per il medesimo equinozio è costante. 
3 . Il moto del Sole nel piano deli’ ecclittica si fa per modo che la 
sua velocità giornaliera angolare non h costante (intendendosi per ve- 
locità angolare la quantità di cui giornalmente vanno aumentando le 
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longitudini del Sole, ossia le differenze delle sneeeasive longitudini os- 
servate giornalmente). Questa velociti va ora aumentando, ed ora di- 
minuendo. Si osserva noi particolarmente, che la sua velocità ango- 
lare à massima verso il solstizio d' inverno , minima verso il solstizio 
d’ estate ; nelle vicinanze degli equinnzj la velocità diurna c media arit- 
metica fra la massima e la minima delle velocità. La massima velocità 
angolare «lei Sole è = 61 iz", 4 , ed ha luogo verso il principio di 
Gennajo: la minima à = 5 -' t 3 ,6, ed ha luogo verso la fine di Giu- 
gno. 1 punti del cielo stellato, ai quali corrisponde il Sole all epoca 
della massima e minima velocità, differiscono in longitudine di 180% 
ossia sono in linea retta coi centro della terra. La velocità media del 
Sole è = 5 g' i 3 ", o, ed il Sole ha tal velocità in punti del cielo al- 
l’ incirca diametralmente opposti fra loro, e distanti di circa go' in 
longitudine dai punti della massima e minima velocità. 

4.* 11 quarto fenomeno che ci aprirà la strada a scuoprire i rap- 
porti delle distanze della terra dal Sole è la variazione del suo dia- 
metro . Esso varia al pari della velocità , ed in modo che allorquan- 
do il Sole ha la massima velocità angolare, il diametro apparente è 
eziandio il più grande, e giunto il Sole al punto della sua minima ce- 
lerilà, il suo diametro apparente è pure il più piccolo che osservisi 
nell’ anno . Mentre poi il Sole gradatamente passa dalla massima cele- 
rità alla minima, il sno diametro apparente passa pure gradatamente 
dal massimo al minimo, ed ha una grandezza media fra queste due 
presso a poca in quei punti (*) del cielo stellato, ove il Sole ha la 
media celerità. 

8o. Esposti questi fenomeni di osservazione, passiamo a vedere le 
conseguenze che ne derivano. 

CorolL /. 11 Sole non conserva sempre la medesima distanza dalla 
terra; trovasi ad essa più vicino nel mese di Gennajo, in cni il dia- 
metro osservato fe massimo, e più lontano nel mese di Giugno, in cui 
il diametro solare fc minimo. È principio noto nell’ ottica che le di- 
stanze assolute di nn oggetto dal nostro occhio sono m ragione inver- 


O I patii! nei quali ha luogo il diametro medio sono essenzialmente diversi da 
quelli della media celerità. Sia in fatti g la distanza media, r la minima, fi la mas- 
sima del Sole dalla terra, i il diametro corrispondente alia media distanza, d il mi- 
nimo, D il massimo. Si ha , dietro i principi d'onici r:R::d:D, onde R = r ~ ; 


ma si ha g = $ (r-t-fl) = — — 

a a 


• Per altra parie sta r:g>>SsD, onde 


£ 

r 


n 

6 


Quindi oUerremo t =-^~^ = * (d-t-O) — • Apparisce di qui essere sem- 

* >r ? /• <1 d (D -t- d) , vale a dire il diametro osservato selle medie disianze minore 
del diametro medio assoluto. 
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sa degli angoli che ti sottende. Chiamando pertanto D, d i diametri 
apparenti massimo e minimo, il, r le distanze massima e minima del 
L) H. 

Sole dalla terra, avremo -- = — , la quale equazione ci dà tosto il 


rapporto fra le distanze il ed r. Ora il massimo diametro del Sole 
dietro l’osservazione c = ig.i 5 ", 6, il minimo poi è = 1891,0. 

Quindi — = - 9 — rr-- = 1, o 3 .ii 6». Posto quindi r=i, sarà 
» r 1091 ,0 * 

R = 1,034162 . 


La media aritmetica fra queste due distanze viene appellata in A- 
stronomia distanza media del Sole dalla terra. Essa è = 1,01-081, 
quando la distanza minima b presa per unità . 


Coroll. II. Siccome i diametri del Sole vanno gradatamente con 
molla regolarità diminuendo dal massimo fino al minimo loro valore 
per tornare quindi ad aumentare per gli stessi gradi lino al massimo, 
così le distanze andranno regolarmente crescendo fino alla massima, 
quinci diminuendo, sempre però mantenendosi fra quei limiti che ab- 
biamo loro assegnalo. 

© , 

Avendo osservalo in un qualunque giorno dell’anno il diametro ap- 
parente del Sole, si avrà per quel giorno la sua distanza dalla terra 
colla proporzione r:r'::d':D , essendo r la distanza cercata, d' il 


diametro osservato ; onde r — = -iSì’-'Li- . Da tutto ciò risulta, 

d d 


che descriverà il Sole nel piano dell’ ccclittica una curva rientrante, ? 
di cui punti saranno alternativamente piti Ticini e più lontani dal cen- 
tro delia terra. Posto ciò, attendasi bene alle seguenti definizioni. 

Chiamasi perigeo quel punto dell’ orbita solare, a cui corrisponde 
la minima distanza ilei Sole dalla terra; celerità perigeo la velocità 
angolare del Sole nel perigeo; longitudine del perigeo l’arco dell’ec- 
clittica compreso fra questo punto e l’equinozio. 

Chiamasi apogeo quel punto dell’orbita solare, a cui corrisponde 
la massima distanza alla terra; longitudine dell’ apogeo b l’arco del- 
1’ ecclillica compreso fra esso c l’ equinozio di primavera; celerità apo- 
geo b la velocità angolare del Sole nell’apogeo. 

Si riconosce nel cielo stellato la posizione del perigeo e dell’apo- 
geo osservando la longitudine del Sofe, quando egli ha il massimo cd 
il minimo diametro, ossia quando ha la massima c minima celerità an- 
golare. 

Coroll. III. Essendo il moto giornaliero del Sole massimo col dia- 
metro, e minimo con il medesimo, ed in generale variando con esso, 
nc segue che nella sua velocità vi b una variazione dipendente dalla 
distanza. Ma non si sa per anche se questa sia reale od apparente. 



.00 
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Se il Sole avesse sempre una stessa velocità assoluta nello spazio, qua- 
lunque fosse la sua distanza dalla terra, dovrebbero le sue celerità an- 
golari da noi osservate variare in ragione inversa delle distanze. Chia- 
mando pertanto v la velocità angolare del Sole hel perigeo; v la ve- 
locità apogea; r la distanza del Sole nel perigeo; li la sua distanza 
apogea , dovrebbe essere in questa ipotesi v : v : : R : r , e quindi 

v = -- v . Laonde ponendo , come sopra si à trovato , r = 1 ; 

R 

R — i,o 3 £i 6 z; v = 61' ia", 4 .; risulta v'=59'n",i. Se pertanto la 
celerità assoluta del Sole nello spazio fosse costante, la velocità apo- 
gea del Sole dedotta dalla perigea osservata sarebbe = 5 g' n",i . Ma 
invece essa si trova dietro l'osservazione uguale a 5 ^' i 3 ", 6 : havvi 
dunque nel moto del Sole una diminuzione nella sua celerità assoluta 
mentre dal perigeo passa all’ apogeo, in virth della quale non si puà 

assumere v = — = — . Che se si dividesse v per R‘ si otterrebbe la 

vera celerità apogea . Che anzi dividendo la celerilà perigea per il 

Q uadrato della distanza del Sole dalla terra in qualunque siasi giorno 
eli' anno, si trova precisamente la velocità angolare osservata in quel 
giorno . Quindi indicando per u la celerità angolare diurna in qualun- 
que giorno dell' anno , e per g la sua distanza corrispondente , sarà 

u = — , donde risulta g' u = v — costante. 
g‘ 

Ora supponendo che l’arco descritto dal Sole in un giorno si con- 
fonda con un arco di circolo di raggio g, nel che pochissimo ci al- 
lontaneremo dal vero, essendo le variazioni delle distanze piccolissi- 
me, la qnantità g v rappresenta il doppio dell’ area percorsa dal rag- 
gio vettore . Risulta di qui che il Sole si muove intorno alla terra in 
una curva piana rientrante in modo, che le aree percorse dal rag- 
gio vettore stazio giornalmente le stesse, e più generalmente le aree 
descritte dal raggio v.ettore saranno proporzionali ai tempi impie- 
gati a descriverle . 

81. Abbiamo ora tutti i dati necessari per costruire la trajettoria. 
Costruendola per punti si è osservato, che essa ha una perfetta ana- 
logia coll’ellisse, di cui l’asse maggiore sia uguale 2,o34i6a; un foco 
à occupato dalla terra, e la disianza de’ fochi =0,034.162; di modo 
che la sua eccentricità è = o,oijo8i. 

Questi numeri suppongono la distanza perigea = 1 . Gli Astronomi 
assumono il semiasse maggiore per unità di misura, e danno ad esso 
il nome di distanza media. Sarà in questo caso 
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semiasse maggiore ...'.si 

distanza perigea = 0,98321 

distanza apogea » 1,01679 

eccentricità = 0,01679 

Chiamando in generale a la distanza inedia, e l'eccentricità del- 
l’ellisse, A l’angolo che an qualunque raggio rettore fa coll’asse mag- 
giore a partire dal perigeo, ed r lo stesso raggio rettore, l’ equazione 

dell’ ellisse dà r = , nella quale sostituendo i ralori di a. 

1 -+- e cos A 1 ’ 

e, A dati dall’osserrazione, si trora il ralore di r dato dall’ osserva- 
zione dei diametri solari, il che serre di conferma alla congettura 
fatta sulla natura della trajettoria descritta dal Sole. 

Siamo perrcnuti in tal guisa nel modo più semplice a scuoprire 
le leggi del moto del Sole, dimostrando che la trajettoria da esso de- 
scritta è un’ellisse situala in un piano inclinato all equatore di circa 
z3° 28, e che la sua relocità angolare in essa varia per modo che 
le aree percorse dal raggio rettore restano sempre le stesse. 

Avendo frattanto scoperto la posizione dell’ orbita solare, ed i sooi 
parametri a un di presso, ci rimane a dare i metodi per determinarli 
dietro le osserrazioni con tutta la precisione, il che faremo nei se- 
guenti problemi. 

Problema I. Determinare esattamente la lunghezza delf anno , 
ossia il tempo trascorso fra due consecutivi passaggi del Sole per 
r equinozio . 

82. Si pah essa ottenere in diverse maniere. La più semplice si 
à di confrontare fra loro i ritorni del Soie ad uno stesso equinozio. 
Confrontando così le osservazioni antiche colle moderne si è trovata 
la lunghezza dell’anno di 365* 6' circa, o più esattamente di 365‘ 
5’’ 4-8 5o',s = 365 ! ,z{.zj 5. Un tal numero di giorni rappresenta il 
tempo che impiega il Sole a partire da un equinozio, e ritornarci, al 
qual tempo gli Astronomi danno il nome di rivoluzione tropica. 

Coroll. Se con moto uniforme percorresse il Sole i’ecclittica, in 
allora la quantità, di cui si avanzerebbe giornalmente nel cielo stellato 

sarebbe = — - = o’ 5 9' 8 ", 33. Tale quantità chiamasi dagli A- 

stroaomi moto medio diurno dei Sole. 

Partendo il Sole dall’ equinozio, dopo un nomerò t di giorni st sa- 
rebbe da esso nell’ ecclittica allontanato di un arco =(59' 8 ,33) f, 
alla qual quantità si dà il nome di longitudine media. 

Parimente se fingiamo un altro Sole, il quale contemporaneamente 
partendo dall’ equinozio percorra l’ equatore celeste nello stesso tem- 
po, vale a dire in 365 , , dopo un numero t di giorni arrà per- 



corso un arco d’ equatore = (5g 8 ”, 33) t. alla quale quantità si ila il 
nome di ascensione retta mediai lei Sole. Sono pertanto uguali VAR 
media e la longitudine media del Sole, e crescono ambedue propor- 
zionalmente al tempo; conoscendo il momento del passaggio del Sole 
per 1’ equinozio di primavera, se ne potrà sempre assegnare il valore 
ad un qualunque altro tempo. 

Scolio /. Non convien peri credere clic il Sole impieghi precisa- 
mente 365' 5" 41 }' 5o”, » a compire la sua rivoluzione annua intorno 
al cielo stellato, non essendo il tempo da noi determinato altro che 
la differenza fra due suoi successivi passaggi per l’equinozio. Sarebbe 
compita la rivoluzione del Sole nel cielo stellato, se l’equinozio fosse 
fisso ; ma convien rammentarsi, che (§ ■jS) 1’ equinozio retrocede thtti 
gli anni di circa 5o", *5 ; pertanto quando è ritornato all’ equinozio 
deve ancora percorrere quell’arco, di cui ha questo retroceduto per 
compire l’intera rivoluzione celeste rapporto ad una stella fissa, alla 
quale durata gli Astronomi danno il nome di rivoluzione siderea o si- 
derale del Sole. Chiamando 2’ la dnrala della rivoluzione tropica; m 
il moto dell’equinozio pel tempo T \ S la durata della rivoluzione si- 
derea, avrà luogo la seguente proporzione 36o’ — m : 36o’ : 1': 


onde S s= T 


36o 


36o 


■ — • m ' 


» 4- 


ec.) , 


fatto 


tu’ 

36o 1 3fio* 

m = 5o", za — o', oi3g6, si troverà S = 365’, sóG^i , ossia 
S = 365* 6 ’ g' i3",8z. Quindi la durata della rivoluzione siderale del 
Sole è zo' s3", 6 più lunga della sua rivoluzione tropica. 

Scolio II. Il confronto diretto di due cquinozj osservali in due 
epoche molto rimote non porge, a vero dire, la lunghezza dell’anno 
medio, quale abbiamo riferito di sopra, ma bensì una quantità a quella 
molto vicina, che appellasi lunghezza apparente dell’ anno , da cui 
con somma facilità dcducesi poi la lunghezza vera. La ragione di que- 
sta differenza deve ripetersi dal movimento successivo dell’apogeo, di 
cui parleremo nel seguente problema, e da alcune piccole ineguaglian- 
ze, alle quali sono sottoposte le longitudini dei Sole dipendenti dall’at- 
trazione dei pianeti; donde accade che essendo il Sole nell'equinozio, 
la sua longitudine media non ò la stessa nelle due epoche insieme 
confrontate, e perciò essa non ha percorso un numero di circonferenze 
esalto fra le due osservazioni. Dividendo quindi l’intervallo espresso 
in giorni per il numero degli anni interi trascorsi, non si ha la vera 
durata media dell’ anno, quale avrebbe luogo se il suo moto fosse uni- 
forme ed uguale al medio. Per ottenere pertanto la lunghezza media 
dell’ anno si calcoleranno le equazioni del centro, c le perturbazioni 
per ristante delle osservazioni, cd applicate queste con contrario se- 
gno alla longitudine osservata, che b = o" o o", si formeranno le lou- 
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giludini medie corrispondenti, la ditTcrenza delle quali (avuto il debito 
riguardo alle circonferenze intere percorse) divisa per il numero dei 
giorni trascorsi darà il moto diurno medio, donde facilmente dcducesi 
la durata dell’anno. Per ottenere una formula semplice, che sia di 
guida al calcolatore, sia il numero intero degli anni decorsi fra le due 
osservazioni = ni l' intervallo di tempo corrispondente espresso in gior- 
ni e parti di giorno = f; — A, — k' siano le quantità che devonsi 
applicare alle longitudini osservate nelle due epoche, per passare alle 
corrispondenti longitudini medie, le quali si calcoleranno coi precetti 
che verranno esposti nei seguenti problemi, ovvero si prenderanno da 
una tavola dei moti solari. 


L’ angolo vero percorso dal Sole nell’ intervallo delle due osserva- 
zioni espresso in gradi sarà = 36o n. La differenza delle due longi- 
tudini medie sarà = 36o n — k' -+- A, c però il moto diamo medio 

sarà = ° ” , e quindi facilmente otterrassi la lunghezza 


dell' anno tropico da T = — — — . 

obo n A — A 


Siccome la quantità A — k' contiene quasi sempre un piccolo nu- 
mero di minuti secondi , cosi si potrà svolgere in una serie conver- 
genlissima, i cui primi termini, supponendo A — A' ridotto in secondi, 

, _ tf A — A' (A — A')- \ . 

daranno T = — ( ì - h — ^ ) . 11 primo termine 

n ' ìagoooon (i zgboooo ri)'' 
porge direttamente la lunghezza dell’ anno apparente ; il secondo ter- 
mine, clic solo è sensibile dà la riduzione dell’anno apparente all’an- 
no medio, espressa in parti di giorno. 

condi di tempo si troverà essa = — - _ 

‘ 1 5 n n n 


Lue se vorrassi espressa in se- 
^ ) 1 , ! or h ^ 


a motivo di — = 365, z5 prossimamente. 

La lunghezza dell’ anno così calcolata dipende dall’ istante dell’ e- 
quinozio, e quindi è sottoposta agli errori inevitabili delle osservazio- 
ni. Se l’equinozio sia stato dedotto dalle distanze del Sole dal zenit, 
sarà sottoposto all’errore della latitudine, della rifrazione all’altezza 
dell’ equatore, e dell’ obbliquità, i quali tutti si compenseranno, pren- 
dendo il medio della lunghezza dell’anno derivata dall’ osservazione de- 
gli equinozi primavera e di autunno osservali nel medesimo luogo, 
il che dimostrasi con un ragionamento analogo a quello fatto nella 
nota al num. -5. 

Problema II. Determinare la posizione del perigeo e dell’ apo- 
geo dell orbita solare. 
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83 . Si può essa ollenere in due modi : od osservando i punti, nei 
quali il Sole ha il massimo e minimo diametro, ovvero osservando i 
punti, nei quali egli ha la massima e minima celerità . Le longitudini 
di tali punti danno nel cielo stellato la posizione del perigeo ed apo- 
geo solare. 

Questo metodo per nitro non c suscettibile di tutta la precisione, 
giacche nelle vicinanze del perigeo e dell’ apogeo i diametri e le ve- 
locità angolari del Sole variano pochissimo da un giorno all’altro. Più 
esatto riesce l’ altro metodo praticato dagli Astronomi, il quale consi- 
ste in cercare due punti che siano al tempo stesso in linea retta col 
centro della terra, e differiscano fra loro di mezza rivoluzione . 

(Fig. io) Rappresenti Y AP l’ecclittica, Y il punto da cui si con- 
tano in essa le longitudini. Sia EBMN l’ellisse percorsa dal Sole nel 
piano dell’ ecclitlica in virtù del suo moto annuo, T il foco di essa 
occupato dalla terra, EN I’ asse maggiore che divide 1 ’ orbita in due 
parti uguali . Essendo i tempi proporzionali alle aree , sarà il tempo 
impiegato dal Sole a pervenire da E in N uguale ad una mezza rivo- 
luzione, e nel tempo stesso le longitudini AY e PA Y dell’ apogeo e 
perigeo dorranno fra loro dilfcrirc di i8o\ Posto ciò, siansi osservate 
nelle vicinanze dell’ apogeo e del perigeo le longitudini del Sole, men- 
tre egli trovavasi in B ed in AI, ed il tempo preciso, a cui corri- 
spondevano tali longitudini. Sia cioè 

la longitudine del Sole in B data dall’ osservazione = L 
in AI E'. 

L’angolo BTE= x , A/TN = y. La celerità angolare diurna del 
Sole nelle vicinanze dell’apogeo E data dall’osservazione — m: quella 
nelle vicinanze del perigeo N=m ; il tempo della rivoluzione tropica 
= Tl e sia t il tempo impiegato a venire da B in AI . Avranno luo- 
go le seguenti due equazioni 

L'—L + x+y = ,80”; t+^+^ir, 

01 m 

dalle quali si avranno i valori di x e di y. Tolto poi x dalla longi- 
tudine del Sole in B si avrà la longitudine dell’ apogeo, ed aggiunto 
y alla longitudine osservata del Sole in A/, si avrà la longitudine del 
perigeo rapporto all’ equinozio . 

Cor oli. I. Determinato il luogo dell’apogeo per due diverse epo- 
che molto fra loro lontane , si è trovato che non corrisponde sempre 
alla stessa longitudine rapporto agli equinozj ; laonde egli ha un moto 
annuo rapporto agli stessi . Cosi dalle osservazioni del Flamstcdio fatte 
nel 1690 risulta la longitudine dell’apogeo di 97* 35' o", e dalle os- 
servazioni di Maskeline del 1780 risulta la sua longitudine di 99” 8' ao". 
La longitudine dell’apogeo aumentò pertanto in 90 anni di 1° 33 ' 20", 
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il clic corrisponde ad un aumento annuo di 62 ", si . Ora siccome le 
longitudini delle stelle aumentano annualmente di 5o", a a motivo della 
precessione degli equinozi , l’ apogeo ha un movimento diretto verso 
oriente nel senso stesso del moto del Sole, in virtù di cui annualmen- 
te si allontana dalle stelle fisse di la", o. 

Coroll. II. Il tempo impiegato dal Sole a ritornare all’apogeo vien 
chiamato dagli Astronomi rivoluzione anomalisiica . Essa c un poco 
più lunga della rivoluzione siderale, giacche essendo il Sole ritornato 
al punto del cielo' stellato, a cui corrispondeva nel principio della ri- 
Toluzione l’apogeo, gli resta ancora da percorrere un arco ili 12 " cir- 
ca per raggiungerne la nuova posizione. Detta A la rivoluzione ano- 
znahstica, m l’avanzamento dell’apogeo nel tempo S di una rivoluzio- 
ne siderale, sarà il suo avanzamento nel tempo A: perciò com- 


piendosi la rivoluzione anomalìstica quando il Sole abbia percorso l’an- 
golo 36o — intorno alla terra, avremo la proporzione 


36o : S : : 36o ~ : A , dalla quale si ottiene A = __ 36o S . p^ 

o ilio — m 

sto S = 365, 25G£i , m=ia",o, si troverà 
A = 365’, 20979 = 365* 6 h t4’ 6 ",o . 

La rivoluzione anomalistica serve a trovare di quanto il Sole si al- 
lontana dalla posizione apparente dell' apogeo in un tempo t , suppo- 
nendo, che il. suo moto sia uniforme e proporzionale al tempo, lu 
questa ipotesi, chiamala 2 la sua distanza angolare dall’apogeo alla fi- 

3 ^ 0 * £ 

ne del tempo sarà z = — - — . In fatti, nel tempo f, il Sole e l’a- 


pogeo si allontanano da un punto fisso rispettivamente di — — : 

l) U 

perciò l’ arco di cui il primo si è allontanato dal secondo sarà 

(36o — m) t 36o . t . . . ... 

= ; ^ — = . A questo angolo, cue aumenta proporzional- 


mente al tempo danno gli Astronomi il nome di anomalia media, 
chiamando anomalia vera la distanza angolare vera del Sole dal! a- 
pogeo, ossia l’ angolo che il raggio vettore, a cui corrisponde il Sole, 
fa coll’ asse maggiore dell’ orbita . 

Scolio I. Gii Astronomi sogliono contare le anomalie si vere che 
medie del Sole tanto a partire dall’ apogeo , quanto a partire dal pe- 
rigeo. Gli Astronomi del decorso secolo computavano le anomalie dal- 
l’apogeo pel Sole; dall’afelio pei pianeti; e dal perigeo per le co- 
mete . Affinché le formule riescano più uniformi e per gli uni c per le 
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allrc, le conieremo d’ora innanzi sempre partendo dal perigeo pel So- 
le, c dal perielio (piando si tratterà di pianeti o di comete. Pel re- 
sto le formule adattate al perigeo c perielio si adattano facilmente 
all’apogeo ed afelio aumentando di 180* le anomalie valutate dal pe- 
rigeo e perielio. 

Scolio II. Noi abbiamo riferito le posizioni osservate del Sole in 
B cd M all’equinozio mobile di primavera. Di più nello stabilire le 
dne precedenti equazioni non abbiamo tenuto alcun conto del moto 
progressivo dell' apogeo, elle ci era ancora del tutto incognito. Si ot- 
terrà un risultamento pili esatto riferendo le longitudini osservate ad 
un punto fisso, per esempio alia posizione dell’ equinozio nella prima 
osservazione, e converrà di più tener conto del moto progressivo del-» 
1 ’ apogeo, il quale in una mezza rivoluzione è = 6", o . Per riferire la 
seconda posizione del Sole all’ equinozio supposto lisso dopo la prima 
osservazione, io rifletto ebe mentre il Sole passa du B in HI 1 ’ equi- 
nozio retrocede di una quantità a Y = supponendo t espresso 

2 0 

in giorni. Dovrassi perciò in luogo di U scrivere L' — ^ ° ' 2 . Di 

6 1 0 365, z5 

pili nel tempo, in cui il Sole passa da E in N, lo stesso punto IV si 
avanza di 6", o; adunque per passare dall’apogeo al perigeo, in virtù 
della sua celerità angolare assoluta rapporto ad una stella iissa, deve 
percorrere un arco = 180“ o’ 6”, o . Appellando quindi S la rivoluzio- 
ne siderale del Sole, le due equazioni, dalle quali dovremo rilevare la 
posizione dell’ apogeo diverranno 

v > » 5 o,z.r 00 . p// 

L, — L — — -f- x -j- ^ = Ilio o 0,0; 


t - 1 h 


365, z5 
Z-=iS 


6 " S 


= iA. 


36 o .60.60 

Problema III. Determinare ad ogni istante la distanza angolare 
vera del Sole dal perigeo, ossia la sua anomalia vera. 

84. (Fìg. zi) Sia PFA l’ellisse percorsa dal Sole, 'Pii fuoco 
ove risiede la terra; T Y la linea degli equinozj , da cui si contano 
le longitudini, e domandisi 1 ’ anomalia vera del Sole ad un qualunque 
tempo t dopo il suo passaggio per il perigeo P. 

Pongasi la cercata anomalia P TF ...... v 

il raggio vettore TF r 

la longitudine del perigeo P T Y al tempo r , = tt 

sarà la longitudine del Sole pel cercato tempo t — v -f- it . 
Sia inoltre A la durata dcHa rivoluzione anomalistica, S la superficie 
di tutta l’ellisse, ed s la superficie del settore ellittico PTF. Sicco- 
me dietro la legge scoperta dall’osservazione, le aree sono proporzio- 


Digitized by Google 


110 


nali ai tempi, cosi arremo' S: sti A : f, e quindi f = la quale 

differenziata tlà ds=—dt. Ora per la teoria delle cuttc si La 
A 

d s = i r* d v\ d’altronde dalla Geometria la superficie dell’ ellisse ugua- 
glia quella di un circolo avente per raggio una media proporzionale 
ira il semiasse maggiore ed il semiasse minore. Quindi se chiamere- 
maggiore, b il semiasse minore, e l’ eccentricità , 
ira dell’ ellisse 

a (i — e) 


mo a il semiasse 
avremo per la natura 

S = a b = 180 a' i/(t 
ex 


■ e‘), ed r = 


Introdotti questi valori nell’ equazione ds = — d t , otterremo 

A 


36o‘a‘i/(i — e') <z'(t 

dt = 


-e')' d v 


, ovvero 


d s 


(i-t- ecos e)' ' " (1 — e') 1 *’ (14-e cose)* ’ 

ponendo x = 36 o — . Dall’ integrale pertanto di questa equazione di- 
pende il valore di e, che si ricerca. Per integrarla facilmente, io os- 
servo che si ha 1 -+-ecos v = (i-+-e)cos* f c-f-(i — e)scn' + e; quindi 
dx d v d v 


(*— «T* K* -f-*) c °s* * f+(t e)sen '* c]* 


1 6 

Ponendo tang’ i v = tang’ -I £, fatte le opportune riduzioni, 

1 — j- e 

avremo d z = dE(t — « - e cos E) , la quale integrata dà 
* -f- C = E — e sen E . 

La costante arbitraria C deve in modo determinarsi, che posto 
f = o, sia pur c=o. Ora posto f = o, si ha z = o, ed essendo 
0=0, eziandio E — o ; dunque z ed E sono contemporaneamente = o. 
Quindi sarà C = o. Ecco pertanto le formale, dalle quali dipende la 
soluzione del proposto problema 

(1) s = 36 o* = anomalia media ; (a) z = E — e scn E ; 

A 

( 3 ) tang i 0 «= y/ l an g * E. 

Col mezzo della prima equazione si ricaverà il valore di z; dalla se- 
conda quello di E; e dalla terza finalmente si otterrà la cercata ano- 
malia vera v. 

Le quantità z. E, <> nel perigeo sono o* o, ed uguali' 180 nell’apo- 
geo: la quantità £ viene dagli Astronomi nominata anomalia eccentrica . 
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Caroli. Risulta eziandio di qui il modo di calcolare ad un qualun- 
que siasi dato tempo la longitudine vera del Sole computata dall’ e- 
quinozio vero. Si calcoli per il medesimo tempo la longitudine media 
m, c la posizione del perigeo ir. Sarà l’anomalia media z = m— r K. 
Dalla equazione (z) si troverà l’anomalia eccentrica £; quindi dalla 
terza si ricaverà il valore di e. Conosciuto v sarà la longitudine vera 
l = v or . 

85. Tutta la difficoltà nel risolvere numericamente questo proble- 
ma consiste in determinare £, dato essendo z; ed essendo trascen- 
dente la relazione fra z ed £ , non si nnò ottenere il valore di £, 
che col metodo delle false posizioni, o col mezzo di una serie. Sicco- 
me comodissimo riesce il metodo delle false posizioni nel calcolo nu- 
merico, cosi non sarà inutile di farne parola, e di applicarlo anche ad 
un esempio, e ciò tanto pih che vedremo in appresso muoversi i pia- 
neti e le comete in altrettante ellissi di diverse eccentricità, ma con 
le medesime leggi, e quindi con le medesime formule trovarsi la loro 
posizione nell’ orbita . 

Quando pertanto dall’equazione s = £ — e sen E voglia determi- 
narsi £, principio dal riflettere, che z ed E essendo espressi in gra- 
di, minuti e secondi, e dalle tavole dandosi sen E in parti di raggio, 

5 er 1’ omogeneità è necessario che l’ eccentricità e sia espressa in gra- 
i, minuti e secondi . Pongasi /{" il numero di minuti secondi conte- 
nuti nel raggio, e" l’ eccentricità e ridotta in secondi; sarà e" = 11" e, 
c l’eqnazionc precedente diviene z = E— e" sen E. Essendo sen E 
compreso nei limili di ± i, sarà E racchiuso fra i limiti z±e". Si 
porrà da principio E = z , e si avrà £ = z -4- e" sen z per un valore 
più prossimo, che chiamerò £'. Quindi un altro valore al vero più 
vicino sarà E " — z -4- e" sen E'. Se £" ed £' saranno uguali, sarà £" 
il vero valore di £; in caso diverso si porrà £” = z + c“ sen É”, e 
cosi dopò pochi tentativi con facile interpolazione si perverrà a scuo- 
prirc il vero valore di £. 

Allorché con un calcolo grossolano e preparatorio siasi pervenuto 
ad avere un valore prossimo di £, si può con una semplicissima re- 
gola proposta dal celebre matematico Gauss ritrovare il vero valore 
di £. Sia < il valore approssimato di £ già noto, ed il vero valore 
sia t -f-x, cosicché abbia luogo l'equazione z -f- e" sen (t-f-x). 

Per valotare la quantità e" senti -f-x), si osservi nel prendere 
dalle tavole log sen i, quanto esso logaritmo varia per i", ; se indi- 
chiamo tal variazione per X , sarà evidentemente 
log sen (i -f- x) = log sen i -f- X x. Quindi nel valutare dalle tavole il 
valore di e" seni, si osservi la variazione di log e" sen t per l’au- 
mento di t" nel numero e" sen l, e sia questa = \x. Dunque all'au- 
mento X x in log sen (t -<f- x) corrisponderà un numero di secondi 
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h-f. , Quindi sarà e" scn (« + x) = e" sen t + , e perciò la nostra 

P 

\ x 

equazione diverrà t + x s= z + e” scn t -j i , e però 

y* 

x = — (s -+- e" scn i — i) . Ponendo ora t — e'senitas', sarà 

jj. X 


p 


p. — X 


(* — z). Qni poi convicn osservare, che X essendo l’au- 


mento di log scn t per j", sarà X positivo nel primo c quarto qua- 
drante, negativo nel secondo c terzo. Laonde avremo sempre 

.» = — (z . — *)» valendo il segno — nel primo e quarto qua- 
drante, ed il segno + nel secondo c terzo. Se questa correzione x 
non risulterà mollo grande, sarà il vero valore di In caso 

diverso si avvicinerà questo ad E mollo più del precedente, e preso 
questo nuovo valore prossimo per i, si ripeterà la stessa operazione, 
e con due, o al più tre correzioni si giungerà sempre al vero valore 
di E. 

Esempio. Pongasi (come per Giunone) log e = q, 4 o 5 i 3 ziJ , e do- 
mandisi l’anomalia eccentrica E , allorquando z = 33 o" 28' i 3 ". Ag- 
giungendo al dato log e il log cost. di R" = 5 , 3 i 44 * 5 i , otterremo 
log e' = 4, 7195575 ; e quindi e" = i 4 ° 33 ' 47*»3. 

Dietro un calcolo preparatorio facilissimo ad istituirsi trovo che il 
valore di £ è circa 32 i". Avremo pertanto . . . c = 3 si’ o' o",o 

log <?"=4.,7i95575 X = 26,0 — e"sent=+g 9 53,6 

lo g sen 1 = 9,7988 7 18— /*= « 32 ,o z'= 33 o 9 53 ,6 

log — e"sen i = 4 , 5 184293+ P _ t ^53 z= 33 o so i 3 ,0 

P ^ z • — z'=+ 18 19 ,4 

Quindi x — — tl— (z — z) = + 22' 4 g, 1 , e perciò il nuovo valore 

corretto di E = 3 si° 22' 49"»' • 

Ponendo ora i = 3 st’ 22' 49 ', 1 1 e ripetendo lo stesso calcolo si 

troverà z' = 33o*28' 11", 5; quindi s — s' = + 1 ", 5 ; — ti— =i,s4i 

jLC A 

x = + i",86, il che dà il nuovo valore di E = 3 si’ 22' 5 o", 96, il 
quale preso per * dà z — 330 " a8' i 3 ", 00 esattamente = z. 

86. Avendo, dietro ciò che precede, determinato l’anomalia eccen- 
trica, e quindi l’ anomalia vero y col mezzo della equazione 
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tang ♦ v = (— — ) tang i E, determineremo il raggio vettore r col 

, • «(>—«') 

mezzo cieli equazione r = — • 

1 ì+c cos 9 

Esistono fra le quantità z, E y r, v alcuni rapporti utilissimi nel 
-calcolo logaritmico, e degni di attenzione, che noi qui uniremo senza 
dimostrazione, facilmente ricavandosi da chianque sia un poco esperto 
nelle riduzioni trigonometriche. 

(r) z = E — e" sen E ; tang t v = (~I~) * & > 


(3) cos v — 


cos E — e 
ì — e cos E ’ 


e quindi 


cos E — 


cos v -t- e 
ì -+- e cos v ’ 


C4) 


a(i — e’) 


i -(- e cos v 


i a (ì — e cos E) ; 


(5) cosi£= 

( 6 ) scnt£= 



cosi v 
seniv 




Queste ultime due equazioni si possono ancora porre sotto la seguente 
forma 

(a) seni vj/r= sen t£j/[a(i-f-e)]; (b) cosif'l/r=cosi£|/'[a(i — e)]; 

a |/(i — e’) sen E b sen E 

sen v se 


donde tosto si deduce r < 


... (c) 


nella quale la lettera b rappresenta il semiasse minore dell’ ellisse. 

Le due equazioni (a), (ò) servono a determinare con molta facilità 
le quantità v ed r, essendo data l’ anomalia eccentrica £, e l’ equa- 
zione (c) servirà di riprova alle operazioni. 

■ 87 . I metodi e le formule esposte nei paragrafi precedenti per de- 
terminare l’anomalia vera v ed il raggio vettore r sono molto comode 
pel calcolo numerico, c continuamente messe in opera degli Astrono- 
mi . Con tutto ciò occorre sovente di avere in funzione dell’ anomalia 
media z tanto l’ anomalia eccentrica £, quanto il raggio vettore r, e 
l’anomalia vera v. Ora essendo trascendente il rapporto fra z ed E y 
non si possono ottenere £, r, v dati per z altro che col mezzo di se- 
rie, le quali ordinate per le potenze di e riusciranno convergenti tutte 
le volte che sarà e una quantità molto piccola . Per vedere come tali 
serie si possano ottenere, noi ci proporremo di ritrovare i valori di 
£, r, v non tenendo conto che dei termini moltiplicati per e', riman- 
dando per gli ulteriori dettagli alla Meccanica celeste del signor la 
voi. i. 1 5 
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Place, ed alle Effemeridi di Milano pel i 8 o 5 , nelle anali il signor 
Oriani ha spinto le approssimazioni fino ai termini moltiplicati per e". 

Nella ricerca di queste serie noi faremo uso di un elegantissimo 
teorema dorato al celebre signor la Grange, ed ornai riferito in tutti 
i corsi di calcolo sublime. Il teorema c il seguente. Se tra x ed y 
si ha la relazione + il valore di una qualunque Fx es- 

presso per y rien somministrato della seguente serie 




i (d'vr'-F; 


■dFy\ 

Se poi si fa F x 


ove F' y 


dy 9 ' 2 . 3 . 4 ' dy 






► x si ha Fye=y^ F y a 

<B ,._ r+w+ ,eS) + à(£tt.') + 


1 , onde avremo 
1 fd <p y'" 


a. 3 . 4 . ' dy 


£) + 


ec. 


Posto ciò passiamo alla soluzione dei seguenti problemi. 

Problema IV. Esprimere V anomalia eccentrica E , ed il raggio 
vettore r per l’anomalia media z. 

88. L’ equazione E = s ~{- e sen E confrontata con la supcriore 
x=y-\-<px dà x = £, y = z, <p x = e sen E; quindi l’equazione (B) 
del paragrafo precedente darà 

_ d.e’een’z d’.e’seti'z d'.e i sen v z 

£ = j + ciens-) 1 5-7-; 1 -+■ cc. 

idi x.idz 

la quale, introducendo iu luogo delle potenze di sen s i seni e coseni 
dei multipli di s (Trig. II), si cangia nella seguente 

„ e' d(i-cosxz) e s <f*( 3 scm-sen 3 s) e* JY 3 — 4 .cosiz+cosii) 

£=s-retenz-t- 4 -— — i — — -f— 5^ -i r - r ~ l -••• 

a 2 ds a .3 z di a.0.4 2 di 

ovvero 


6* c* ( 3 

E=*-+-esens-| — seni* _( - 

2 2.3 ' 


e ' ^ 3 senz— 3 ’scn 3 z^ e 1 (£.a’senat— 4. ! sen{.3) 


2 M 


la qual serie ordinata per i seni multipli di z, dopo le opportune ri- 
duzioni, diviene 

/g* J gV 

e — -3- ) sens-4-( - ) sen 21+ - e’ sen 3 z-f- sen ,{ . 

8/ 'ab/ o 3 


nella quale i coefficienti dei seni di z sono esatti fino alle 4- potenze 
di e inclusive. 

Per avere il valore di r espresso in una serie ordinala per le po- 
tenze di e, prendo l’equazione r ■= a (1 — eco*£), e pongo 
Fx= 1 — e cosi?, e quindi F y ss e gen s. Sostituiti nell’equa- 
zione (A) questi valori, avremo 
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Z s= i — ■ e cos E = J — c cos s -f- * seti ' 2 -f- 


e ’ dten'z 


e, fatte le opportune riduzioni, troveremo 

) eoa a z ■ 


(e——' 

Icosz — -ì 

\ 8 > 

,C0SSi vr 3 ) 


d s 

He 


i»5 

e 1 d'Ben'z # 
a. 3 ’ 


eoa 3 a — - 5 - co* a, 
o 3 

nella quale i coefficienti sono esatti fino alle potenze quarte di e, co- 
me sopra. 

Problema V. Assegnare il valore di v con una serie ordinala 
per i seni multipli di z. 

8 g. Si prenda l' equazione tang i v = (p——— ) tang i E, e si con- 

fronti con l’equazione tang x = m tang jr^ dalla quale (Trig. IV) ab- 
biamo ottenato ^ponendo & = — j 

5 ’ , «’ 

x=y — Sseaa.y-f sen^ — sen oy ■+■ — scn 8 y ec. 

2 u 

Avremo nel nostro caso z = 1 1 r; /■ = I m = ; 

donde risulta fi = g > ~ ^Ll: *) H£ _ f . 

1/(1 — e)-f-l/(i -(-«) * — e’) 

Quindi la citata serie moltiplicata per a si muterà nella seguente 

v ■= £ -+- a 9' sen E -f- sen a JE -f- sen 3 E 4 - sen 4 2? -f- ec, 
034 

Bisogna introdurre in questa i valori di sen E, sen a £ ec. dati per 1’ a- 

nomatia media z, j- 

Ora nella equazione (A) del facendo ce = E, FzesennE, 

$ X = e sen £ avremo Fa=«ecoin£, z =^, avremo 

„„ „ p , , n e' d. sen * z cos n i 

sen n K — sen nj-f-ne sen z cos rr s 

a eia 

„ n e 5 d‘ sen 5 z cos n z ne* <f 5 . sen* z cos n z 

-I- — h ec. 


a. 3 


a. 3.4 dz' 

ne‘ d‘(i— cos a z) cos nz 


ovvero sen nE= sen nz - 4 - ne sen z cos nz 

a a d z 

i ne 'd‘(3senz — se n3z)cosnz ne‘ e/’(3 — 4 cos a i-)-cos £ z)cosnz t 

3Ì a'rfj’ Vis* h 

Convertendo ora i prodotti dei seni e coseni in seni e coseni di ar- 
chi semplici, od eseguendo le indicate differenziazioni, otterremo' 


co; 
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sen n E *= sen n s -f- f (n e) [ sen (1 -f. n) s + scn (1 — n) z ] 

-+- ~~r [ — n scn « a 4- t (a-)- n) ien (a-t- n) z -+- * (a— n) sen (a — «) 2 ] 

ne' r — 3 (i -4- «)' sen(i n) z — 3 (ì — n)' scn fi — ; J 'i * -i 
2.3.3’ L -fi- (3 -1- n)‘ sen (3 -fi- n) z -f- (3 — n)' sen (3 — i») s J 


2 . 

ec. 


Ricaveremo di qui i valori di scn £ , sen a £, sen 3 E ec. rispet- 
tivamente fino alle potenze di terzo, secondo, primo ortiine ec. , per- 
chè sono essi moltiplicati per i)\ fi'’, A' 5 . Avremo cosi, fatte le op- 
portune riduzioni 

sen£=(i — -i e’)scnz-4-(fic — i-e I )senaz-f--^e , sen3z-t- — e’seni.s-4-,^ 
o b o o 

zen a £= — e seni -fi- (ì — e*)ienaj -fi- e sen 3 z-f-e' seni z. 

3 3 

sen 3 £= e sen a z -|- sen 3 s ~| e sen 4 z ... ; scn 4 £ = sen 4 s . . » 

Si ha poi fino alle quarte potenze inclusive 


aA = e -t- T ; 

4 


i ti c " 2 B e s a B * <?* 

2 4 8 5 3 sa ’ 4 3a ’ 

Introducendo nella superiore espressione di v il valore di £ dato nel 
problema precedente, ed i superiori valori di sen £, sen a £ ec. , 


latte le opportune riduzioni, troveremo 

, ( e\ ( 5 tie l \ i3 , , ro3 , , 

<■—:+( ae — -y )senz-H — e' — senasH e ! sen3z-( — — e*sen4z-4-... 

' 4' '4 a4 / la 96 

la qual serie risolve il propostoci problema - 

Problema VE Esprimere l' anomalia media per mezzo dell’ ano- 
malia vera. '* ; 

90. Riprendasi l’ equazione r' dv — d t dèi problema III, e po- 

, Si 

ncndo come allora $ ’» 36o a b , e z = 36o , essa diviene 

A 

/, e'Y* dv 

r* dv = abdz^ ovvero d z = ) - -- - Frattanto 

(1 -f- e cos v)* 

d v 

v ■ =d*>[i— aecos * > -+-3e I cos , f'~4e 5 cosV-f-5e 4 cos < p-4-..."\ 

(1 -j-ecos*')* 

— — de cos (a e -fi- 3 e’j-fi-di’cos 2 e‘-fi- — 

5, 

— e 5 d v cos 3 v -fi- -jj- e‘ d v cos 4 v -fi-... 
o 


Dìgitized by Google 


Moltiplicando ora questa espressione per ( 1 — e , )”’ = i — — e 1 -*- — e»,., 
ed integrando otterremo per la cercata relazione 

z = v — a e sen f \ ^ e + -g-J 8en 3 v — -g- »cn 3 e* sen 4 v... 

ove non si aggiunge costante, dovendo essere z e v contemporanea- 
mente = o . 

Problema VII. Assegnare la massima equazione del centro > os- 
sia la massima differenza fra ve*. 

91 . Appellano gli Astronomi equazione del centro la differenza fra 
l’anomalia vera e l’anomalia media. Questa equazione del centro è 
quella quantità, di cui conviene aumentare l’anomalia media per avere 
la vera; del pari sommando 1 ’ equazione del centro con la longitu- 
dine media si otterrà la longitudine vera. Ora essendo essa in ge- 
nerale espressa da v — * , sarà nel atto massimo , quando d v = d z . 
Siccome poi si ha ira z c e l’ equazione differenziale r‘dv = abdz ì 

sarà nel caso della massima equazione r = |/(aà) = ap/(i — e"). Ma 

r — ili! . Quindi si otterrà cos e = — — 1 , dalla quale 

1 -f- e cos v e 

equazione ottiensì il valore dell’ anomalia vera corrispondente alla mas- 
sima equazione del centro. 

Trovata l’anomalia vera v, si cercherà l’anomalia media, e quindi 
la differenza loro sarà la cercata massima equazione del centro. 

92 . CorolL /. Si può sviluppare la massima equazione in una se- 
rie ordinata per 1’ eccentricità e . In fatti 1’ equazione 

( 1 ““ c * ■ 1 • • 1 % * 

cos v — svolta in serie darà. 

e 

3 * , 5 , c- • j 

cos e T e — — e — — -e — . Si ricaveranno da questa sene 

4 03 120 1 

i valori di sen v, sen 3 e, sen 3 e , sen 4 v da sostituirsi nella serie 
del problema precedente. Se vorremo spingere il calcolo lino alle 
quarte potenze di e inclusive , avremo 

9 • 3 ~ , 

sen v = 1 — ~~ e ; sen 2 v — e ; sen 3 v — — 1 ; sen r = o , 

03 3 

Sostituiti questi valori nella indicata serie, otterremo 

z = v — ie— e 5 . Posta quindi la massima equazione del centro 
4.0 - 

= <t , sarà s= 3 e+!!e'-)- ec, 

4» 
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Caroli. TI. Si può da quest’ ultima serie ottenere l’eccentricità 
qualora siasi osservato et . In fatti col nolo metodo del ritorno delle 

serie tosto si deduce c = ♦ et et 5 . 

7 o8 

Questa serie è molto convergente nello stato dell’ Astronomia, es- 
sendo et sempre quantità discretamente piccola, e serve a dare co» 
molta facilità l’ eccentricità dell’orbita, tosto che siasi osservata la mas- 
sima equazione del centro et. Essa è dovuta al celebre Lambert, il 
quale la continuò lino alia settima potenza ; ed ecco il suo risultamca- 
11 4o58d 


to 


i — 


;68 


J ou yrt jo^o att424n5ao 

Problema Vili. Determinare V eccentricità delT orbita solare col 
mezzo della massima equazione del centro. 

g3. L’eccentricità dell’orbita solare determinata dal confronto dei 
diametri solari potrebbe essere qualche poco in errore, a motivo delle 
difficoltà di bene osservarli, ed apprezzarne il loro giusto valore. Se 
per altro si perverrà a riconoscere col mezzo dell'osservazione la mas- 
sima equazione del centro, sarà quindi fàcile determinare l’eccentricità 
colla formula del corollario II del problema precedente. 

( Fig . ai) Sia AP l’asse maggiore deli orbita salare f e T’Y la. 
linea degli cquinozj, da cui si contane le longitndini; l’apogeo sia in. 
A , il perigeo in P » Allorquando il Sole trovasi nei punti della mas- 
sima equazione del centro, la sua celerità angolare media deve ugua- 
gliare la vera, ossia 1* incremento diurno della sua longitudine giorna- 
liera deve essere = 5 oj 8", 33» Osservando pertanto giornalmente le 
longitudini del Sole, si scelgano due posizioni di esso eqaidistanti dal- 
1‘ apogeo, ""o dal perigeo in punti tali S\ S'\ ebe la sua celerità vera 
osservata sia = 5g 8", 33 , e corrispondano esse alle longitudini 
Y T S' — L , Y T S" = L‘ . Siano poi le corrispondenti longitudini 
medie = Y Tt = Z, Y Tt" = T , ed il tempo intercetto fra la pri- 
ma osservazione in S\ c la seconda in S" espresso in giorni sia = t . 
Sarà T T t“ = (5g' 8 ', 33) f, c quindi 
r' T t" — S‘TS"=ì cc = (5q' 8.", 83) t — L 4- L , ossia 
Ct = * [(5g' 8", 33) t-L'-Jr L]. 

Conosciato il valore di et in gradi e minuti, si ridurrà in parti di 
raggio, e sostituito poi nella formula del cordi, precedente darà il va- 
lore di e. In tal guisa il chiarissimo astronomo de Lambre trovò la mas- 
sima equazione del centro per l’orbita solare nel i »8o = i* 55' 33 ",3 . 
Quindi et = o, o336.»35g. Sostituito questo valore di ct nella serie 


t et — 


768 


et’, si avrà e = o, oi68o63, 


Determinando a epoche diverse e molto Ira loro lontane la mas- 


I 
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«ima equazione del centro, sì è trovato clic essa va diminuendo, e la 
sua diminuzione corrisponde a qo", 1 per ogni 100 anni; quindi l’ ec- 
centricità diminuirà essa pure di una piccola quantità, vale a dire di 
circa 0,00004.93 per ogni 100 anni. (Questa piccola diminuzione seco- 
lare dillicilmente si sarebbe potuta scoprire colla sola osservazione, se 
non dopo un certo numero di secoli, confrontando fra loro osservazioni 
fatte con una precisione molto superiore a quella delle antiche osser- 
vazioni. La teoria generale del moto dei corpi celesti, additando il 
principio da cni essa dipende , ci ha fatto conoscere non solo la sua 
quantità, ma di più ci assicura, che tal diminuzione ha un limite, al 
di là del quale non può andare, e pervenuta a questo limite, la dimi- 
nuzione col tardo svolgersi dei secoli si cambierà in aumento. 

g 4 . Scolio. Esattissima riuscirebbe l’ eccentricità determinata con 
questo metodo, se non fosse molto difficile ricavare coU’interpolazione 
i punti S\ 1 S", nei quali la celerità vera del Sole è uguale alla cele- 
rità media, e se l’azione degli altri corpi celesti (azione che dimostre- 
remo in appresso esercitarsi scambievolmente fra i corpi tatti del no- 
stro sistema planetario) non disturbasse qualche poco le leggi del moto 
clittico. Qualunque metodo si adoperi per determinare 1 eccentricità 
dell’ ellisse solare, conviene prima di tutto spogliare le longitudini os- 
aervate dall’ azione degli^allri corpi celesti, la quale, quantunque pic- 
cola, non è trascnrabilc nello stato della odierna Astronomia. Se poi 
ai abbiano le longitudini solari spogliate da queste piccole azioni, la 
serie de! problema TI somministra metodi molto facili e spediti per 
determinare il valore di e, intorno ai quali noi non ci tratterremo, 
potendo ciascheduno agevolmente formarseli dietro il piano delle pro- 
prie osservazioni . 

Del resto dobbiamo osservare, che nell’ odierno stato delle tavole 
ben più speditamente determinano gli Astronomi la massima equazione 
del centro coi seguenti precetti. Prendono in primo luogo due longi- 
tudini del Sole, osservate con tutta cura verso i punti della massima 
equazione, cioè verso il fine di Marzo ed il principio di Ottobre di 
nno stesso anno, ed avendo loro applicate le perturbazioni in senso con- 
trario, prendono la loro differenza. Quindi colla data differenza dei 
tempi med) corrispondenti alle osservazioni, calcolano la differenza dello 
longitudini, la quale eziandio si può tosto dedurre dalle tavole solari. 
Sia D la differenza delle longitudini vere osservata; d la differenza 
delle longitudini medie . La quantità D — d differirà di pochi secondi 
dalla doppia massima equazione del centro. Per trovare la quantità, 
di cui deve essa aumentarsi, si calcolino colle tavole solari l’ equazioni 
del centro pegli istanti delle due osservazioni, e si sommino. Presa 
quindi Ja differenza fra questa somma ed il doppio della massima equa- 
zione del centro delle tavole, si avrà la quantità da aggiungere alla 
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differenza D — d per ricondurla alla massima equazione del centro 
quale si sarebbe osservata se le dae osservazioni fossero state Tutte nei 
punti corrispondenti alia medesima. La ragione di questi precetti è 
evidente quando si rifletta, che in qualunque sistema di eccentricità 
per quella piccola correzione di cui abbisognar possono le tavole, le 
variazioni dell’ equazione del centro sono le medesime verso i punti 
della massima equazione. (Vedasi l' Astronomia del sig. Piazzi voi. 11. 
pag. tz5. c scg.) 


CAPITOLO VII. 

Della misura del tempo. Del tempo vero , del tempo medio, 
e del tempo sidereo. 

g3. I-Ja durata della rivoluzione tropica del Sole chiamasi anno, 
e siccome questa si è trovata costante col mezzo delle osservazioni; 
dunque tale sarà eziandio la lunghezza dell’ anno . 

11 tempo fra due consecutivi passaggi del Sole per uno stesso me- 
ridiano costituisce il giorno, il quale si divide in if, parti nguali chia- 
mate ore; l’ ora suddividesi in 6o parti chiamate minuti primi; ed il 
minuto suddividesi in altre 6o parti nominate secondi. Cosi il giorno 
è composto di 864oo minuti secondi. Ora il Sole non ritorna al me- 
ridiano se non dopo aver compito, in rirth del suo moto diurno, una 
rivoluzione intera intorno alla terra, con quel di pih che in virtù del 
suo moto proprio si è avanzato nella sua orbila verso oriente, ridu- 
cendo l’arco da esso percorso nell’ ccclittica all’ equatore, ed in tempo 
a ragione di un minuto per ogni i5 minuti di arco. Dietro ciò è fa- 
cile comprendere, che la durata del giorno non può essere costante, 
e ciò per due ragioni: i.* perchè la direzione del molo del Sole va- 
ria giornalmente rapporto sdì’ equatore ; a." perchè havvi una variazio- 
ne reale nel moto del Sole. La durata del giorno vero deve pertanto 
essere ora maggiore ed ora minore ; frattanto le variazioni, alle quali 
è essa sottoposta, sono sempre piccole, e si può comodamente riferire 
ad una durata media nel modo seguente. 

g6. Si concepisca un Sole (ittizio, il quale passi pel perigeo nel 
medesimo tempo del Sole vero, e percorra con moto uniforme V ec- 
clitlica nello stesso tempo in cui la percorre il Sole vero. Si conce- 
pisca un secondo Sole fittizio , if quale passando per l’ equinozio al 
tempo stesso del precedente, percorra uniformemente la circonferenza 
dell equatore celeste con un moto uguale al moto medio del Sole. 
Per ultimo immaginiamoci il Soie vero che percorra la circonferenza 
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dell’ ecclittica col ano molo annuo vero . Indichiamo questi tre Soli per 
ordine con S, S\ S" . Egli è chiaro che YAR di S' è sempre uguale 
alla longitudine di S, passando ambedue contemporaneamente per l’e- 
quinozio, e percorrendo ognuno archi uguali in tempi uguali. Ora la 
longitudine di S è la longitudine media del Sole vero, adunque YAR 
di ò" e la longitudine media del Sole sono uguali. 

Se fosse YAR di S ' sempre uguale all ’^/1 di S ", i due Soli S' 
ed 1 S" passerebbero sempre contemporaneamente al meridiano; ed es- 
sendo diverse, quello passeri prima che avrà una minore AR. La difi 
fcrenza delle AR di S' e di S" ridotta in tempo indicherà la diffe- 
renza dei passaggi di questi due Soli pel meridiano. Frattanto egli è 
evidente, che S non è ricondotto al meridiano, se non quando la 
sfera celeste ha ruotato per un angolo di 36o 5g' 8 ", 33. Adunque la 
durata dei giorni, che verrebbero da S‘ denotati, sarebbe costante. 

Ciò posto, la durata costante del giorno indicata dal Sole fittizio 
& appellasi giorno medio; il momento in cui questo Sole passerebbe 
per l’ equinozio (*), costituisce Y equinozio medio, essendo Y equinozio 
pero indicato dal passaggio del Sole vero per lo stesso equinozio. Il 
tempo indicato da un orologio, che sarebbe regolato sopra S' , chia- 
masi tempo medio , ed il tempo indicato dall’ orologio regolato sul 
Sole vero S" dicesi tempo pero o tempo apparente , essendo questo 
quello che veramente si osserva. La differenza fra il tempo indicato 
dal Sole fittizio S ed il Sole vero S“ dicesi dagli Astronomi equa- 
zione del tempo. 

Problema I. Determinare V equazione del tempo per un istante 
qualunque. 

97- (Fq». za) Rappresenti CB l’ ecclittica, CM l’equatore, BC 
la longitudine vera del Sole, sia CM la sua AR media, CA YAR 
vera . Siano inoltre le ore indicate dall’ orologio regolato sul tempo 
medio da M\ da V le corrispondenti nell’ orologio vero ; E la cercata 
equazione del tempo, sarà E — M — V. Ora avendo il giórno vero , 
ed il giorno medio la loro origine quando i punti A/, A passano pel 
meridiano, è palese che sarà Al, quando è A C<MC; perciò 

sarà V = M -\ — = MA , ed E =s MA = {A C — C M ) , dove 

gli archi dell’equatore sono divisi per i5 per ridurli in tempo. 

Pongasi CB — L , CA = <t , B CA = 1 = obbliq. dell’ ecclittica 


(*) L'equinozio medio, ■ vero dire, differisce qualche poco dall’equinozio vero 
0 apparente per certi pkceli movimenti, ai quali c questo sottoposto, e dei quali 
parleremo in progresso. 

VOI. u 16 
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co» » tang L , e quindi 1’ equazione del tem- 


CM=t. Sarà tang a ! 

po E sarà = - — — —, 
i5 

Si può anche trovare il valore di te — f espresso in una serie or- 
dinata per i seni multigli dell’arco L. In fatti ponendo la longitudine 
del perigeo = or , z l'anomalia media del Sole, v la vera, sarà 
t — s -+- k ■> L = c-f- or ; onde s = r — or, v — L — or. Sostituiti 
questi valori nella serie del problema VI al § 90, si otterrà 

f = L~ a c sen (L — -tv) •+ ( ^ e • 4- y ) sen a (L — or) — y sen 3 (L—nr) -f- ... 

1 ‘ equazione tang ce = cos 1 tang L sviluppata in serie (Trig. IV) dà 

W — r . 1 # r 1 C T a 1 COS ( 

te = £ — 8 sen a L-\- — sen 4 L K sen 6 L...0 = - = tane’!». 

» 3 1 -4- cos 1 ® 

La differenza di queste due serie darà la cercata equazione del tempo. 

Nel ridurre «peste due serie a numeri convicn moltiplicarle per il 
numero di minuti secondi contenuti nel raggio, ed in tal guisa saran- 
no ridotte in secondi di arco. Se poi si dividono per i 5 , saranno ri- 
dotti in tempo i coeflicicnti dei seni; laonde per ridurli in tempo si 

dovranno moltiplicare per il cui logaritmo è = 4,1 383338 . 


Posto pertanto « = 0,016807, « = > 3 ° *8', si otterrà 
t=L — 46 z',z 3 sen(Z. — -a) -f- a",9 1 sen (a L — a or) — o'',o a sen (3 L — 3 or) 
<*■ — L — 5 g 3 ,19 sen a Z.-+- 1 *",79 sen 4 L — o",37 sen 6 L . . . 

Quindi 

I?=-+- 46 a“,s 3 scn(£, — or) — a", 91 aen(a L — 2 -ir)4-o'',os sen ( 3 L — 3 ir) 
— 5g3”,i9 sen a L -(- 1 2 ,79 sen 4 L — «",37 sen 6 L . 

Calcolando per ogni giorno questa formula si ha 1 ’ equazione del 
tempo, vale a dire quella quantità, che si deve aggiungere al tempo 
vero per ottenere il medio. Si può essa eziandio ridurre in una tavo- 
la, il cui argomento sia L, giacché L è la sola variabile contenuta in 
questa espressione . 

CorolL Se fosse l’ eccentricità = o , in tal caso mancherebbe la 
prima linea; il moto del Sole sarebbe uniforme, e l’ equazione del tem- 
po si ridurrebbe unicamente alla seconda linea, che dipende soltanto 
dalla posizione dell’ ecolittica rapporto all’ equatore . Risolta di qui che 
la parte più forte dell’ equazione del tempo non è già dovuta alla ir- 
regolarità del moto del Sole, ma bensì all’ obbliquità dell’ ecclittica . 

Trascurando nella precedente espressione le quantità al di sotto 
di 1", essa non contiene di variabile che sen 4 E nella sua massima 
potenza . Ponendo pertanto d T = o , 1 ’ equazione risultante avrà quat- 
tro radici , e quindi quattro volte all’ anno sarà l’ equazione del tem- 
po = o, ossia quattro volte all’ anno il tempo vero coinciderà col tem- 
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po medio. Noi non ci occuperemo della risoluzione di questa equazio- 
ne, non pili che dei suoi massimi, potendosi questi punti con somma 
facilità rilevare da un Effemeride, ore sia per tutti i giorni dell’ anno 
calcolata Tequazione del tempo. 

Problema li. (*) Assegnare l’ equazione del tempo mediante una 
serie ordinata pei seni e coseni della longitudine media t, arendo 
eziandio riguardo ai movimenti oscillatorj dell ’ equinozio prodotti 
dalla nutazione, ed alle perturbazioni planetarie . ' 

98. Sia L la longitudine ellittica del Sole valutata dalla posizione 
media dell’ equinozio , vale a dire da quella posizione che avrebbe se 
non avesse luogo la nutazione ; P sia la somma delle attrazioni plane- 
tarie ; 1 8" sen IV la quantità che si deve aggiungere per tener conto 
della nutazione, ossia per valutare le longitudini dall equinozio appa- 
rente. La longitudine apparente del Sole sarà = L -f- P -f- j 8 " sen N 
(essendo N = 36o° — longiu del nodo di Luna, come sarà dimostrato 
nel capitolo della nutazione). 

L’obbliquità dell’ ecclittica oltre la sua lentissima diminuzione pro- 
gressiva, di cui abbiamo fatto parola (§ 78), è sottoposta ad una 
oscillazione dipendente essa pure dall’ effetto della nutazione , e tale 
che se chiamiamo t l’ obbliquità media, \ 1* obbliquità apparente, ha 
laogo 1’ equazione «' — « = g" cos N . 

LIAR media del Sole è uguale alla sna longitudine media, qualora 
trascurisi l’effetto della nutazione. Ma se VA li media vorrassi contare 
dallo stesso equinozio apparente per confrontarla con YAR apparente, 
dovrà essa essere aumentata delia quantità 18" cos « sen iV, ovvero 
18" cos « sen N a motivo della piccola differenza fra 1 ed t'. Quindi 
chiamata t la ‘longitudine media del Sole sarà 
* AR media = * 18" cos < sen N . 

Per trovare ora l’equazione del tempo conviene con la longitudine 
apparente L -f- P ■+■ 18" sen N, q con t obbliquità apparente 1 calco- 
lare YAR apparente del Sole, che porremo = L -4- P-+- 18 "sen N+R, 
ad avremo £ = L -f- P 18'' sen N -+- R — t — 1 8" cos « sen IV, 
ovvero. . E=L — f-+- P -(-/?-)_ 36" sen* ♦ 1 sen A r . 

Ponendo 1 = z3‘ 28', e riducendo in tempo la precedente espressione 

si otterrà E => J- (f, — t -f- P R) -+- o", oggz5 sen IV. 

Frattanto la quantità L — ti evidentemente l’ equazione del cen- 
tro, la quale pel problema V capii, preced. si può esprimere per la 


(*) Per l’ intelligenza di quello problema conviene aver prima compreso la teo- 
ria della nutazione , della quale tratteremo in icguilo . Abbiamo creduto bene d’ in- 
serirlo qui, non richiedendoli altro le non che ammettano i giovani ciò che tarò in 
seguito dimostrato. 
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serie (i« — y ) scn z -4- Q- e' — li e‘) sen a . 

j * e* 5 , 11 . , 

e ponendo a = f — - ir, » e r = a. —e -e* = Z> . . • 

r 4 4 »4 

avremo Z, — t = a scn (t — ir) -f- & sen (a t — a ir) . . . 

Noi trascuriamo i termini dipendenti da e 5 ed e * perchè insensi- 
bili . Quanto ad Zi si è trovato nel problema precedente 
0 * 

a. = L — 8 sen a L H sen 4 Zi — y sen GL... essendo fi = tang'it. 

0 * 0S 

Quindi /{ = — 8 sen a L -- sen 4 E — y sen GL... 

Franando essendo L — t -f- a scn (f — ir) -4- b sen (a t — a ir), se 
ci proponiamo di trascurare i termini dell’ordine a 8’, ò6\ come in- 
sensibili ( a b essendo dello stesso ordine) avremo 
sen »L = (i — a') sen ìt+a [scn (3 f — ir) — sen (f -4- ir)] 

-4- b [sen (4 1 — a ir) — sen a ir] -|- ♦ a' [sen (4* — a ir) sen a ir]... 
scn 4 Z> = (1 — 4“’) 8en 4 f+a« [sen (5 t — ir) — sen (3 t -4- ir)] 
H-(ai+a a’) sen (6 t — a ir) — (a b — ■ a a*) sen (a t -4- a ir).. . 
sen 6 L = scn 6 t -4- 3 a sen t — ir) — 3 a sen (5 t -4- ir)... 
Introducendo ora questi valori nel valore di R , ed osservando che 
a motivo della piccolezza di a, la quantità 1 — a’ = cos’ a, 

1 — 4 a 1 = cos* a a ed a = sen' a, riducendo in secondi i termini che 
sarebbero espressi in parti di raggio, fatte le opportune riduzioni, si 
formerà la seguente equazione * 

_ / 8 sen' <z b fl\ (a a B\ 

E = I x-r. H ] sen a ir -1- I — -4 — - ) cos ir sen t 

' sen 30 i5/ m5 13/ 


.(i 

m5 


C08 a *TC • 


C '/ I 

scn 1 S 

faB a B’\ , 

— -H 1 cos ir scn 3 t 

m5 i5' 

fi sen* a 


■ COS : 


sen 13 


fi cos’ a fi' sen' a b fi’ \ 

a ir cos a ir ) sen a t 

i5 J 

■ cos' a a\ , 

sen 4* 

sen 3o / 


— cos a ir cos a ir - 4 - 

scn 30 1 5 


(- 

fa fi’ ah' \ _ 

1 — — cos ir -1 — cos ir sen 5 t 

'i5 i5 / 


( fi' sen ’ a 
sen i5" 


cos a ir - 4 - 


b fi- fi 5 \ 

— cos a ir — J 

(5 sen ' 


scn 6 t 


a fi 1 

=- cos ir sen 1 1 

i5 ' 
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( a . a ®\ 

-n-Ti+Ti) sen ^ co,f 

( b 6' Ben' a b6'\ 

+ (~ 75 + 15775* — Tr) 1 ' 

fai ah‘\ « , 

-(-I ] acn or eoa 3 f 

m5 i5 / 

( 8 sen’ a b 8\ , „ 

j— -f- — ) sen a or cos 4 f 

gcn io io/ 

(a 8’ a8’\ , 

' i5 i5 / 


8' sen* a 

, b Jl) 

'sen i5" 

i5 J 


-f- »en or cos 7 r -+- P -+- o",ogga5 gen 19 

13 1 3 

— o", 005^5 /*cog a t — o",!!? »en (af+ A) — o",oi3 sen(af — A). 

Qui poi convien osservare che H valore di il si à calcolato sop- 
ponendo che fosse la longitudine del Sole = L , e la obbliquità del- 
f’ecclittica = ». Convien dunque aumentare ancora il precedente va- 
lore di E dei termini provenienti da un aumento nella longitudine 
=» P -f- 18" sen A, e da un aumento in « = g"cosA, i quali termini 
si otterranno differenziando la precedente espressione rapporto a f, e 
rapporto ad », e ponendo <f r = P »8 ' sen A', e d t = g'' cos A. 
Ora con un poco d’attenzione facilmente si riconosce, che di tutti « 

termini componenti il valore di E , il solo termine — °* ?. sen a f 

r sen »5 

soffre una piccola variazione per questi aumenti, le variazioni degli al- 
tri rimanendo insensibili. Non avendo riguardo pertanto che a questo 
solo termine, si otterrà 

- „ cos’ a S8 „ a 8 cos* a , 

i E = — r _ q cos A* sen 1 1 cosaf(i 8 senA-f-P). 

i5 6 » >5 

Ora essendo 8 = tang’-t», sarà - . Quindi, ponendo 

S » cos t ì * 

t=a3’ a 8 ', a = »* 55' »•]" (come si ha dalle determinazioni <ii de 
Lambre), otterremo 

8 ■£ = — o",i3o cos A sen a t — o",io4 sen Acos a t — 0,005^5 Pcos a f, 
ovvero 

S E = — o",ii7 sen (af-+- A) — o",o»3sen (a t — A) — o,ooS-jS P cosar, 
ove il numero P si suppone espresso in secondi sessagesimali. 
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Aggiungendo poi questi termini alla espressione di i?, ai arri il 
valore completo dell’equazione del tempo quale sopra si è riferito. 

Questa maniera di esprimere l’ equazione del tempo per la longi- 
tudine media del Sole devesi al sig. de Lambre, il quale la produsse 
nella prefazione alle sue tavole solari pubblicate in Parigi nel 1806, 
ed in seguito la riprodusse nella sua Astronomia impressa in Parigi 
nel 181 4 - voi. Il pag. 109. La sopra riferita formula differisce in al- 
cuni termini da quella del sig. de Lambre: ed al chiar. sig. Piazzini 
professore d’ Astronomia nell’ Università di Pisa son debitore del pri- 
mo annunzio di alcuni errori nella medesima incorsi . I suoi risultamenti 
essendo d’accordo con i miei, giova sperare ebe essa sia esatta. 

Scolio . I coefficienti dei seni e coseni dell’ arco t nel precedente 
valore di d T sarebbero costanti se tali fossero eziandio l’ eccentricità 
e, da cui dipendono a e A, l’obbliqnità dell’ ecclit fica, da cui dipende 
6, ed il luogo del perielio ur. Ora essendo sottoposte a lentissime va- 
riazioni secolari, anche questi coefficienti varieranno col tempo. Se as- 
sumiamo le determinazioni del sig. de Lambre ridotte agli anni 1800, 
1900 dal sig. barone de Zach nell’ opera intitolata Tabu lue specifici 
aberrationis et nutationis etc. Oothae 1806 voi. I pag. 1 79 avremo 
per E i seguenti valori corrispondenti alle due epoche indicate. 

pel 1800 ’ pel 1900 

E = -+- o", 04.1 E = -+- o”, 0Ì7 

7 g'', 365 scnr -+-435 ,821 cosf -+- g 3 ", 385 senf -f- 43 a",a 76 co » t 
,o^TScnzt-+- 1 ,569008 2 1 — 5 g 6 ,iooscn 2f-+- 1 ,801 cosar 

3 , 4 zoscn 3 r — l 8 ,jggcos 3 r — 4 ,oz 3 scn 3 f — l 8 , 6 zzcos 3 r 
i 3 ,z 4 gsen 4 r — o ,1770084 1 -+- i 3 ,aoasen 4 f — o ,ao 6 cos 4 t 

o ,148 sen 5 f-+- o, 8 iicos 5 r -|- o ,1 73 sen 5 f-+- o, 8 ozcos 5 r 

o , 4 o 3 sen 6 r-+- o ,oizcos6r — o , 4 ooscn 6 r-+- o ,oi 4 cos 6 r 

o ,006 sen 7 r — o,o 3 jcos^r — o,oo7sen7r — o,o 36 cos^f 

- 1 - A- P-f- o", oggz 5 sen IV — 0,00575 P cos a t 

— ó", 117 sen (» t -+- N) — o", 01 3 sen (>t — N). 

I valori poi di a, £>, *jr, t, che hanno servito al calcolo numerico del 
valore di E presi dalla citata opera del sig. de Zach, sono i seguenti: 

a = i* 55 '» 6 ", 666 ; •jr=z79 <, z9' o",o <j=i' 55 ' 7",84; tt= z8i° 12' 36 '',* 
b= 1 iz ,688 »= a 3 87 56 ,7 b= 1 ìa , 3 a 1 = a 3 37 4 ,6* 

99. Il tempo vero ed il tempo siderale, o astronomico soltanto, si 
possono direttamente osservare ; il tempo medio devesi o dall’ nno , o 
dall’altro osservato dedurre. 11 tempo siderale, come lo abbiamo di so- 
pra definito, vien indicato da nn orologio, il quale noti o 1 ' o' o" allor- 



quando 1’ equinozio di primavera passa pel meridiano, e compita la ro- 
tazione diurna, siano in esso scorse precisamente a4 h , ovvero abbia 
fatto 8tvjoo oscillazioni. Uu tale orologio indica ad ogni istante YAR 
del mezzo del cielo, ossia di qnel ponto di equatore che trovasi sul 
meridiano, detto eziandio dagli Astronomi punto culminante. 11 gior- 
no vero ha il suo principio allorquando il centro del Sole passa pel 
meridiana, c reputasi compito quando egli vi ritorna. Sebbene irrego- 
lare sia la durata del giorno vero, pure egli vien diviso in a4 ore, e 
l'ora in 60', le quali saranno disuguali nelle diverse stagioni dell’an- 
no. Una tale divisione del giorno riesce comoda in ciò che sembran- 
do il Sole descrivere apparentemente il giro del cielo stellato in virth 
del suo moto diurno in a4 ore, in ogni ora di tempo vero egli si al- 
lontanerò dal meridiano i 5 gradi. Così il tempo vero ridotto in gradi 
dì l’angolo orario del Sole senza aver alcun riguardo al suo moto in 
AR dopo il passaggio pel meridiano, e viceversa se siasi osservata 
l'altezza del Sole, e col metodo dei numero ai si calcoli l’angolo 
orario del Sole, questo ridotto in tempo a ragione di 1 5 " per ora T 
darà direttamente il tempo vero. 

11 tempo vero direttamente osservato non è atto a regolare gli oro- 
logi , nè può comodamente confrontarsi col moto uniforme del pendo- 
lo . Così tutte le volte che un qualunque fenomeno è stato osservato 
ad un dato istante di tempo vero, convien per il medesimo istante cal- 
colare l'equazione del tempo, mediante la quale tosto deducesi il tem- 
po media . A facilitare il calcolo dell’ equazione del tempo gli Astro- 
nomi nelle annue loro Effemeridi ne inseriscono il suo valore per ogni 
giorno dell’ anno a mezzodì, ed essendo le sue diurne variazioni sem- 
pre molto piccole e regolari, se ne può con una facile interpolazione 
dedurre la quantità per un’ ora qualunque di ogni giorno . 

Un orologio dicesi regolato sul tempo medio allorquando segna 
o 1 ' o o" nell’istante, in cui il Sole medio passa pel meridiano. Quindi 
se in un orologio osservisi l’istante del mezzodì vero mediante lo gtro- 
mento dei passaggi, ed a questo aggiungasi l’ equazione del tempo, do- 


vrà la somma essere = o n o' o" affinchè sia regolato sul tempo me- 
dio . Se ciò non accade, si avrà al tempo stesso 1* errore del pendolo, 
il qnalc se sarà costante nei giorni consecutivi l’ orologio segnerà 34" 
medie precise nella durata def giorno medio; in caso diverso la serie 
degli errori darà l’accelerazione o ritardo del pendolo, e nel tempo 
stesso ci dimostrerà se il suo andamento è regolare. 

ioo. Negli Osservatori ® ss ' * fenomeni celesti si osservano per lo 
pih agli orologi regolati al tempo sidereo, perchè presentano essi im- 
mediatamente le AR degli astri, che giungono al meridiano. Rendesi 


quindi necessario insegnare il modo «fi convertire il tempo medio in 
tempo sidereo, c viceversa. A tale oggetto rappresenti M N (Fig. 1 1) 
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la direzione del meridiano , a cni tatti i ponti dell’ equatore celeste 
Y m S S' si vanno successivamente presentando nella direzione 
S‘ S' S in Y da oriente verso occidente. Sia per un istante qualunque 
di un determinato giorno Y la posizione dell’equinozio, m la posizione 
del Sole medio, S il punto culminante. Pongasi 

S Y = tempo sidereo in gradi — A 

m Y — Al I media del Sole dall’equin. apparente «= S 
m S = tempo medio ridotto in gradi . ... ss 7* « 

sarà evidentemente A = S -+■ 7% e quindi se A\ S\ 7’ saranno le 
stesse quantità espresse in tempo, avremo fra il tempo medio, il tem- 
po sidereo, e YAR del Sole l’equazione A = iS -f- 7 1 ', dalla quale 
per un qualunque istante, dato il tempo medio 7’', e Y A R del Sole 
= S\ si avrà il tempo sidereo A’ \ o viceversa dato il tempo sidereo 
A', e VA lì media del Sole S\ si avrà il tempo medio T" per l’ e- 
quazione T' — A' — S ' . 

■ oi. Questa stessa regola serve a trovare il tempo medio, in cui 
una stella di nota AR perverrà al meridiano. In fatti in questo caso 
sarà A = AR di data stella ridotta in tempo, ed S' aguale AR me- 
dia di Sole per questo cercalo istante. Converrebbe pertanto cono- 
scere l 'AR media del Sole per il tempo medio cercato. Per facilitare 
qaeslo calcolo nelle Effemeridi astronomiche si riferisce per ogni gior- 
no dell’anno a mezzodì medio l 'AR media del Sole ridotta in tempo. 
Sia pertanto nel determinato giorno s YAR media del Sole a mez- 
zodì medio, ed m il suo aumento costante in a4 h di tempo medio. 

L’ aumento di essa in T‘ ore di tempo medio sarà «= , e quindi 

* 4 - 

771 , / T/ 

in quel giorno sarà = H — . Sostituito questo valore di S' 

*4 

nell’equazione T‘ A' — S\ si otterrà T g — (A'—s) . . . (a) 

la quale darà il tempo medio corrispondente in quel giorno al tempo 
sidereo A' 

La quantità A' — s è evidentemente il numero delle ore siderali 

. »4 

decorse dopo il mezzo giorno medio; quindi la quantità 


è il 


*4 •+■ m 

rapporto della ora di tempo medio all’ ora di tempo sidereo . 

Il numero m è uguale all’ aumento AcìYAR media del Sole in »4 h 
di tempo medio ridotto in tempo . Ora essendo il moto diurno del Sole 
= 5q '8 ,33, sarà m — 3' 56", 5553 = o h , 0657098 . Quindi il rappor- 

t0 14 ^ = * °»997 a6 9 6 * La precedente equazione ( 0 ) 

diverrà pertanto 


T" = 0.9972696 {A' — s) — A — s — 0,0027804. {A' — f), 
la quale somministra un messo molto spedito per la conversione delle 
ore jl' — s di tempo sidereo in tempo medio. Su questa formula so* 
no fondate le tavole per la conversione del tempo sidereo in tempo 
medio . 

Ponendo A' — S =*= t s , sarà T‘ = 1 h — 9", 83 sa o” 5g' 5o", 1 1 . E 
ponendo A' — f = 24 h , avremo T' = a4 h — 5' 55", 91 = 33 h 56' 4", 09 
tempo medio corrispondente a 24 ore di tempo sidereo. 

■ 03. Viceversa, se di una stella qualunque siasi osservato il pas- 
saggio al meridiano in tempo medio, si otterrà il tempo sidereo A' 

per I’ equazione A' — s — ——j - — T' = s T? -f- 0,0027379 7", 

a 4 

dalla quale otterrassi VAR A' quando si conosca il passaggio al me- 
ridiano in tempo medio, e YAR media del Sole a mezzodì medio. Di 
qui ancora apparisce, che A' — • s à il numero delle ore siderali de- 
corse dopo il mezzodì medio ad un tempo medio T' . Se ora ponghia- 
mo T = 24, si troverà A' — s = 24 11 3' 56", 55, donde ne segue che 
a4 ore di tempo medio corrispondono a 34 h 3' 56", 55 di tempo side- 
reo, ed un’ora di tempo medio equivale a t h o'q",8564 di tempo si- 
derale, vale a dire in un’ ora di tempo medio la sfera celeste si ravvol- 
ge in grazia del moto diurno di i5° 2 ' 37", 85. Il tempo medio per- 
tanto ndurrassi in gradi dell’equatore a ragione di i5* 2' 27", 85 per 
ogni ora . Così, a cagion d’ esempio, se si sarà osservato l’ angolo ora- 
rio di una stella fissa, per avere il tempo medio scorso dopo il suo 
passaggio pel meridiano, si dovrà ridurre quest’angolo orario in tempo 
non già a ragione di i5° per ora, ma bensì di i5*a' 37", 85 per 
ogni ora. > 

io3. Vogliasi ora determinare pih generalmente il passaggio al me- 
ridiano di un astro, la cui AR è giornalmente calcolata nelle Effeme- 
ridi per un dato istante di tempo medio, per es., per mezzodì medio, 
e varj questa di una quantità diurna m . Sia come sopra A' YAR del- 
l’ astro quando egli passa pel meridiano ridotta in tempo ; T' il tem- 
po medio del suo passaggio pel meridiano ; A YAR del medesimo 
astro a mezzodì medio ridotta in tempo; s YAR media del Sole a 

mezzodì medio ridotta pure in tempo. Sarà A' = A -q- m ^ 


S' = s - 1 - m . Quindi 1’ equazione T — A' — S‘ 

T = A — r + T , 

a 4 

a 4 {A — r) 

•1 


7” 


34- 


— {m — 

VOI. I. 


m) 


=s A — s 


donde rilevasi 
{m — m) {A — s) 


a 4 — (tu' — m) 


a 4 

diverrà 


nella quale 
»7 


for- 
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mul» ì movimenti m', m nel AR dell’astro e del Sole si esprimeran- 
no in parti decimali di ora per maggiore semplicità. 

Se VA H dell'astro in vece di aumentare diminuisse giornalmente, 
vale a dire se l'astro fosse retrogrado, si dovrebbe nella formula pre- 
cedente fare ni negativo. 

Del rimanente convien osservare che questa formula suppone il 
moto diurno in AR costante. Essa può con vantaggio applicarsi nel 
calcolo del passaggio dei pianeti pel meridiano, ma per la Luna, il coi 
movimento è molto irregolare, porge soltanto un valore al vero pros- 
simo, trovato il quale determinerassi con maggior precisione V AR 
della Luna , e di questa ci serviremo per correggere l’ istante della 
sua culminazione . 

io{. Termineremo onesto articolo intorno alla misura del tempo 
eoll’indicare i metodi, «lei quali si servono gli Astronomi per osser- 
vare il tempo , e determinare l’ errore di un orologio regolato tanto 
ani tempo medio, quanto sul tempo sidereo. 

i.° Coll’ osservazione del passaggio pel meridiano di astri cono- 
sciuti. Se mediante io stromento dei passaggi avrete osservato ad un 
orologio il mezzo giorno vero, applicategli 1’ equazione del tempo, ed 
avrete il mezzo giorno medio al medesimo orologio; la differenza del 
tempo notato dall’orologio a mezzodì medie con o h o o" darà l’er- 
rore del pendolo quando sia regolato sul tempo medio ; e se sia esso 
regolato sul tempo sidereo la differenza Ira il mezzodì vero osservato, 
e VAR vera del Sole è l’errore dell’orologio. 

Se avrete osservato il passaggio di una data stella pel meridiano 
ad un orologio regolato al tempo sidereo, la differenza fra il passag- 
gio osservato, c la nota AR apparente dell’astro darà l’errore dell’o- 
rologio. Che se l'orologio fosse regolato al tempo medio, calcolerete 
>1 passaggio della stella pel meridiano in tempo medio dietro le regole 
precedenti, e questo confrontato con l’ osservato darà l’ errore dell' o- 
rologio . 

a." Colle altezze corrispondenti del Sole, o di una data stella. 
Se chiamiamo / la latitudine dell’osservatorio, S la declinazione di un 
astro qualunque, P il suo angolo orario, h la sua altezza sopra l’o- 
rizzonte, si è trovato mediante il triangolo fatto al polo dell’equatore, 
al zenit, cd all’ astro la seguente equazione 20 

sen h = sen / sen S -+• cos / cos S cos P, 
dalla quale risulta, che conservando le quantità ì e P lo stesso va- 
lore, h rimane lo stesso, e quindi per uno stesso astro la cui declina- 
zione rimanga invariabile, ad angoli uguali da una parte e dall’ altra 
del meridiano corrispondono uguali altezze sopra l’orizzonte. Donde ri- 
sulta il seguente metodo semplicissimo per determinare ad un orologio 
qualunque il momento, in cui un dato astro sarà passato pel meridiano . 
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Osservate ad un quadrante mobile il momento , in cui Castro 
trovasi ad una qualunque altezza h prima del suo passaggio pel 
meridiano; quindi dopo il passaggio pel meridiano, C altezza del- 
l’astro principiando a diminuire, osservate di nuovo f istante , in 
cui sarà ritornato alla medesima altezza h ; la semisomma dei tempi 
notati dalt orologio darà V ora segnata dal medesimo quando egli 
passava pel meridiano . 

Si osservano d’ordinario più altezze, le quali si segnano avanti il 
passaggio al meridiano nel quadrante, c siano fra loro distanti di io' 
mio di altezza, ovvero di 20 ' in ao': e quindi dopo il passaggio pel 
meridiano presentandosi l’astro alle medesime altezze osservate alla mat- 
tina in ordine inverso, si notano i rispettivi tempi. Le semisomme dei 
tempi corrispondenti alle stesse altezze dovrebbero coincidere senza 
gli errori inevitabili delle osservazioni. Non coincidendo, si prende di 
tutti i risultamenti il medio per ottenere con maggiore probabilità .il 
vero momento del suo passaggio pel meridiano nell orologio. 

Qnesto metodo à pregievolissimo non dipendendo l’ esattezza del 
risultamento dagli errori dello stromento nelle divisioni meccaniche del 
circolo , lo che fa si che nella ricerca dell’ errore dell’ orologio ado- 
prare si possano anche dei mediocri stromenti. 

Il metodo delle altezze corrispondenti porge direttamente il pas- 
saggio dell’ astro pel meridiano, quando la sua declinazione resta inal- 
terabile nell’ intervallo delle osservazioni fatte avanti e dopo il meri- 
diano. Cosi non si può applicare senza ulteriori correzioni che alle 
stelle fisse, il Sole ea i pianeti cambiando nello spazio di poche ore 
sensibilmente di declinazione. 


In virtù di questo cambiamento di declinazione l’ angolo orario 
avanti il meridiano non è più aguale all’ angolo orario dopo il passag- 
gio pel meridiano corrispondente alla medesima altezza h. Se pertanto 
il primo angolo orario appellisi P ed il secondo P -(- d P, il loro me- 
dio sarà P -+- i d P . Quindi il tempo notato dall’ orologio nella prima 
osservazione essendo f, è evidente che il medio delle altezze corri- 
spondenti dinota un tempo tale, a cui nell’ orologio 
t P d P . Ma il passaggio al meridiano ha av 
luogo al tempo t-\-P. Dovrassi quindi dall’ indicato medio sottrarre 
la correzione i d P per ottenere il vero passaggio pel meridiano del- 
V astro, la cui declinasione è variabile . 

Sia pertanto d 8 il moto dell’ astro in declinazione fra le dne os- 
servazioni , e d P la variazione corrispondente dell’ angolo orario ; 
quantità che ambedue si riguarderanno cosi piccole, che le loro supe- 
riori potenze siano trascurabili . Avremo , differenziando l’ equazione 
sen h = sen l sen 8 cos l co s 8 cos P nell’ ipotesi di 8 e P variabili 


corrisponde 1’ ora 
ito evidentemente 
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d P = (tang / — taug S eoa P) , la quale divisa per a, c ridotta in 

sen P 

d & 

tempo, dà la cercata correzione t dP=s (tane l — tang £ cos P) - — . 

3o sen P 

Questa formula può servire pel Sole e pei pianeti, il moto diurno 
dei quali in declinazione non ò molto considerabile. Ma non si potreb- 
be applicare alla Luna, il cui movimento diurno è forte ed irregolare. 
Essendo utilissima e comunissima l’ applicazione di questo metodo ai 
Sole per determinare il mezzodi vero , cosi nelle tavole solari si 
trova d’ ordinario la formula precedente ridotta in due tavole a dop- 

S ia entrata, mediante le quali con gomma facilità si prende il valore 
ella correzione fdP, a cui gli Astronomi danno il titolo di equa- 
zione delle altezze corrispondenti. 

Conosciuto poi il passaggio dell’astro pel meridiano in tempo del- 
l'orologio, si confronterà col calcolato, e si avrà la correzione dell’o- 
rologio sia egli regolato al tempo sidereo, o al tempo medio. 

3.' Colle altezze osservate del Sole, o di un dato astro. Quan- 
do si abbia un buon istromento per osservare le altezze di un astro 
qualunque, col mezzo di questo avendo osservato l’altezza di un dato 
astro, ed il tempo notato dall’ orologio all’ istante dell’ osservazione, si 
può sempre determinarne 1’ errore . A tale oggetto correggasi quest’ al- 
tezza dall’ effetto della retrazione e della paratasse ( se si tratta dei 
Sole, o di un pianeta). Quindi per il momento dell' osservazione (clic 
presso a poco sempre si conoscerà facilmente) si calcoli la declinazio- 
ne dell' astro . Un errore nel tempo di un minuto, o due non influisce 
sensìbilmente nel calcolo della declinazione del Sole, o dei pianeti. 
Se si tratta di stelle fisse la declinazione è più facile a calcolarsi, 
giacchò si prende da un catalogo, e vi si applica l’effetto dell’aber- 
razione delta luce e della nutazione. Conosciuta poi XAR apparente, 
la declinazione e l’altezza di polo, si calcola l’angolo orario corrispon- 
dente mediante le formule date nel capit. II § zi. Trovato l’angolo 
orario, se si tratta di una stella osservata coll’ orologio sidereo, si ag- 
giunga quest’angolo orario ridotto in tempo a >5* per ora alla sua 
AR: se h avanti il passaggio al meridiano, o se ne sottragga, se è 
dopo il medesimo passaggio, e si otterrà l’ Ora segnata dall' orologio 

S uando trovavasi nel meridiano. Confrontata questa con la sua AR ri- 
olta in tempo, si avrà 1’ errore del pendolo . Che se l’ orologio sarà 
regolato sul tempo medio , l’ angolo orario si ridurrà in tempo a ra- 
gie ne di i5‘ a' 27 ", 85 per ora. Il tempo che ne risulta aggiunto o 
sottratto dal tempo notato dall’orologio all'istante dell’osservazione, 
porge il suo passaggio pel meridiano, che confrontato col passaggio 
. ealco|ato--m tempo medio darà 1 ’ errore cercato . 


Digitized by Google 


1 33 

Se poi « tratta del Sole; se F orologio era regolato al tempo me- 
dio aggiungete, o sottraete da o h o' o" l’angolo orario ridotto in tem- 
po a ragione di i5” per ora, secondo che F osservazione fu fatta avanti 
o dopo mezzo giorno. Avrete il tempo vero dell’osservazione, a cui 
applicherete l’equazione del tempo, ed avrete il tempo medio corris- 
pondente , che confrontato con quello notato dall’ orologio darà 1 er- 
rore del medesimo. Quando l’orologio sia regolato sul tempo siderale 
calcolerete egualmente il tempo medio corrispondente alla fatta osser- 
vazione; quindi lo convertirete in tempo siderale per i precetti dati 
superiormente, e questo paragonato al tempo osservato darà ancora 
F errore dell’ orologio . 

CAPITOLO VI». 

Della costruzione delle tavole solari , e del modo di rettificarle . 

10S. t/c tavole solari presentano un metodo facile e spedito di 
calcolare per un tempo qualunque la posizione del Sole . Nel calcolo 
di un luogo di Sole si può desiderare i.° la sua longitudine vera; 
a.* la sua distanza dalla terra, o almeno il suo logaritmo; 3.° il suo 
diametro apparente; 4-.' le sua velocità in . longitudine per un'ora di 
tempo medio; 5.” la sua ARt, 6.° la sua declinazione; 7.° l’obbliquità 
dell ecclittica. Devono pertanto le tavole solari presentare tutti questi 
diversi oggetti con molta facilità . Dietro le formule precedenti aggiun- 
gendovi quelle piccole correzioni, che somministra la teorìa delle per- 
turbazioni planetarie, si costruiscono le tavole solari, e si dà loro 
presso a poco la seguente disposizione . 

Avendo osservato F istante dell’ equinozio di primavera in tempo 
solare medio , e conoscendo la longitudine del perigeo , si formi la 
quantità o* — longit. di perigeo, e sarà qoesta F anomalia vera corri- 
spondente all' osservato equinozio. Mediante le formule del § 90 si 
calcoli F anomalia media corrispondente che sia si; sarà z -f- long, 
di perigeo = longit. media di Sole. Si noti il numero dei giorni e 
parti di giorni decorsi dal principio di quell’anno lino all’ osservato 
equinozio, e si moltiplichi per 5g 8 ,33. L’arco che ne risulta, tolto 
dalla trovata longitudine media, darà la longitudine media al princi- 
pio dell’anno, alla quale gli Astronomi danno il nome di epoca dei 
moti medj. 

Se a questa epoca si aggiunga successivamente il moto annuo si 
formeranno le epoche per gli anni susseguenti, e se si toglie si avran- 
no le epoche o longitudini medie al principio degli anni precedenti. 
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Calcolate il moto medio del Sole per tolti t gloriti dell’anno, uni- 
tevi i moti del perigeo, I' obbliquità dell’ «eclittica con il suo moto an- 
nuo, ed avrete le tavole dei moti medj . 

Per ogni grado di anomalia media calcolate l’ equazione dei centra 
ed il raggio vettore, con le variazioni secolari dell’ una e dell’altro; 
aggiungetevi le tavole delle perturbazioni secondo le teorie ebe «i dan- 
no nella meccanica celeste . Avrete cosi le tavole solari atte a porgere 
il luogo del Sole nell’ ecclittica. Vi aggiungerete una tavola dei dia- 
metri e del moto orario. 

Se si chiama r la distanza del Sole dalla terra, a S il diametro 

del Sole alla media distanza, sarà diametro di Sole = — . 

r 

Per avere il moto orario , si riprenda l’ equazione r'dv=abdl 


(§ 90 ) 


vi si ponga a = 1 , 


[/(ì — e), e = 0,0168, 


d z : 


. 9 . ? (moto orario medio); si avrà il moto orario vero dal- 


1’ equazione 


d V =i£idbj. 


Conoscendo poi la longitudine e 1 ’ obbliquità dell’ ecclittica, 1 'Ali 
e la declinazione si potranno facilmente calcolare per le seguenti for- 
mule di Trigonometria 

tang di AR di 0 = cos di obbliq. X tang di longitud. di 0 
sen di deci, di 0 = sen di obbliq. X sen di longitud. di 0 
Nella maggior parte delle tavole solari si trova calcolata eziandio 
la differenza ira la longitudine e l’ AR mediante la formula 


a — - L = — 0 sen a L sen 4 L — 

a 

Col mezzo di questa differenza, alla quale gli Astronomi danno il no- 
me di riduzione dell ' ecclittica alt equatore , tosto si trova il valore 
di A. Noi non ci diffonderemo di pili nella spiegazione delle tavole 
solari , giacché in fronte ad ogni tavola trovasi d’ ordinario la sua 
particolare costruzione . 

106. L’esattezza delle tavole solari dipende dalla precisione con 
Cui, mediante le osservazioni, avremo determinato gli elementi della 
sua orbita, vale a dire dal tempo del passaggio del Sole per l' equi- 
nozio, e dalla posizione dello stesso nel cielo stellato, dalla obbliquità 
dell’ ecclittica , dalla posizione del perigeo, e dalla grandezza dell’ ec- 
centricità dell’ orbita solare . Conviene pertanto nella determinazione 
di ciascuno di essi far concorrere il maggior numero possibile di os- 
servazioni, avendo inoltre cura di sceglierle opportunamente, perchè 
gli errori degli altri clementi non influiscano sensibilmente in quello 
che si vuol determinare. Cosi avendo ottenuto di ciascun elemento in 


— sen 6 L ec. 
o 


data nel § 98 , 
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particolare una acne di risultamenti , » quali accordar si dovrebbero 
senza gli errori inevitabili delle osservazioni, noi prenderemo di essi il 
medio, ed otterremo un risultamento tanto pili probabilmente vero, 
ebe avremo ritenuto un maggior numero di buone osservazioni. 

E prima di tutto i metodi esposti nel capitolo VI per determinare 
la posizione dell’apogeo e del perigeo, e la ouantità dell’ eccentricità 
sono suscettibili di tutta la precisione, potendosi nella determinazione 
loro introdurre un indeterminato numero di longitudini vere osservate. 
Nella loro applicazione ai numeri si richiede che sia ben conosciuto 
il moto diurno medio, il qnale con molta precisione si pub ottenere 
dal confronto dell' osservazione di due equinozj in epoche lontanissi- 
me, come nel § 82. 

L’esattezza adunque della posizione del perigeo, e dell’eccentricità 
dipende totalmente dall’ esattezza delle longitudini vere del Sole osser- 
vate ed impiegate, come nel capit. VI è stato indicato. 

Una longitudine di. Sole si pub in tre maniere ottenere: 1.* me- 
diante P osservata declinazione, nota essendo P obbiiquità dell' ccclitti- 
ca ; a.* mediante XAR osservata , e la nota obbiiquità dell’ ecclittica ; 
3 .‘ mediante XAR e la declinazione osservata. Nello stato attuale del- 
l’Astronomia, avendo dei cataloghi di stelle molto esatti, tutti tre que- 
sti metodi sono egualmente atti a bene osservare le longitudini del 
Sole. Quando poi tali cataloghi mancassero, al primo metodo appog- 
giar si dovrebbe interamente la teoria del Sole, non dipendendo l’os- 
servazione delle declinazioni, che dalla sola latitudine dell’osservatorio, 
la quale si pub sempre molto esattamente determinare, mediante le 
altezze meridiane delle stelle circompolari . 

107. Quando dalle distanze meridiane del centro del Sole dal ze- 
nit dedur se ne vuole la declinazione, conviene prima di tutto appli- 
care a quelle la refrazione e la paralasse. Della retrazione parleremo 
in un capitolo apposito , c daremo generalmente la teoria delle para- 
lassi nella teoria della Luna, ove esporremo anche il modo di osser- 
varle, e liberare le osservazioni dal loro effetto. Ivi dimostreremo che 
la correzione da farsi alle distanze del Sole dal zenit per conto delle 
paralassi è = 8",6scnZ, esprimendo Z la distanza osservata. Cosi se 
r indica U rifrazione astronomica alla distanza Z dal zenit, la distanza 
corretta dalla rifrazione e dalla paralasse sa rk = Z-\-r‘ — 8", 6senZ, 
e chiamando L la latitudine dell’osservatorio, $ la declinazione del 
Sole, si avrà 8 = L — Z — r-(- 8", 6 sen Z . 

108. Per determinare con molta precisione P obbiiquità dell 1 ecclit- 
tica convien far concorrere tutte le declinazioni osservate nei contorni 
del solstizio allo stesso oggetto. 

Sia percib 8 una decimazione del Sole nelle vicinanze del solsti- 
zio, / la longitudine corrispondente, sia essa dedotta dalle osserva- 
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(ioni, o da una tavola del Sole.' t l' obbliquità dell’ ecclittica preno a 
poco conosciuta, e ootremo prendere per i il ano valore prossimo a3* 
28'. Avrà luogo V equazione sen 8 = sen 1 sen /, nella quale l sarà 
prossimo a 90', e quindi 8 molto vicino ad t. Se differenziamo que- 
sta equazione avremo d 8 cos 8 = d t cos « sen l sen t cos / d /, dalla 

a nale apparisce che una piccola variazione nella longitudine l non in- 
uisce sensibilmente nel valore di 8, e quindi nn piccolo errore nella 
longitudine non molto influirà nella determinazione di t , il quale 
si può in conseguenza dedurre con tutta precisione dall' equazione 
sen 8 

sen i = . 

sen l 

A determinare il valore di t si può anche adoperare una serie 
molto convergente, che io ricavo nel seguente modo. Nell’ equazione 
sen 8 = sen t aen /, pongasi l = 90 — u; sarà nelle vicinanze del sol- 
stizio u un piccolo arco . Pongasi 8 = 1 — x , ed x pure, per ciò che 
precede, sarà una quantità anche molto più piccola. L’eqnazione pre- 
cedente con un poco d’ attenzione si può scrivere sotto la forma 

8gn * -* — = z tang t sen* t u, la quale confrontata con la for- 


mula 


cos i 
sen A — sen B 
cos A 


= v (Trig. IH), dalla serie (a) ottenghiamo 


t tangi+3otang ; t-4-45tang , « tf , 


x = 2 tang 1 sen’ tu — 2 tang’tsen* tu -f- ■. Ian c tang 5 1 sen* t u... 

O 

la qual serie a motivo della piccolezza di u h molto convergente. 

Questa serie si può ancora ordinare per le potenze di u, e fatte 
le opportune riduzioni si avrà 
tangt t tangt-f- 3 tang*« 

2 zi 720 

nella quale tanto il primo quanto ii secondo membro suppongonsi ri- 
dotti in parti di raggio. Che se si desidera x espresso in secondi, e 
si ha u espresso in secondi, è chiaro che posto il numero dei se- 
condi contenuti nel raggio = /t", si dovrà in luogo di u' , tri , u’ 

. li * li^ li* —, . * -, 

scrivere —, — -577- . . . Che *e invece porremo I arco u espresso 
R R R 4 

in decine di minuti primi, converrà in luogo di u scrivere 6 o© u. 
In questa ipotesi si otterrà 

_ (6oo)- tang ( _ (tang t 3 tang 8 t) (600)* ^ ^ 

i/r z4/r ! 

la quale, posto «=a 3 *a 8 ', si riduce a 

x = o", 37884* ti' — o", oooooo 4 i 8 i 7 u v . . . ec. . . . (a) 
e quindi la vera obbliquità dedotta dalla osservata declinazione 8 sarà 
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5 = 8-4- o", 5788!» u‘ — o", 0000004.181 7 « l . . . 
essendo u la distanza del Sole dal solstizio ridotta in diecine di mi- 
nuti . 

Questa formala 8 esatta anche ponendo u = 60 , come facilmente 
uno potrà convincersi calcolando il terzo termine della serie generale . 
Quindi col sao mezzo si potranno ridurre al solstizio le osservate de- 
clinazioni nei dieci giorni precedenti, e seguenti il giorno del solstizio. 


Nel calcolo dei coefficienti numerici ili ec. si h assunto 

t = 3 5 ” 38'. La variazione di x per un aumento in 1 di una quantità 
d i, è (non tenendo conto che del primo termine, come il piu forte) 

= — — ■ x . Quindi se sarà x espresso in secondi , e ponendo 


sen a t 


d i = — 100"= — ^ l0 ° (in parti di raggio) avremo 

correz. di x per una diminnz. in t di ioo’ / = — o, 001 53 ^a 4 x t 
essendo x dato dalla formula (a) in secondi di grado . 

109. Essendo bene determinata 1 * obbliquità dell’ ecclittica, l’ equa- 
zione sen l = SCn -- ci darà pure la longitudine del Sole con molta 

sen t 

precisione . Ce ne potremo particolarmente servire con vantaggio per 
determinare 1’ errore delle tavole solari nei giorni che precedono e se- 
guono F equinozio . Preso il medio degli errori parziali ottenuti , si 
correggerà con questo la longitudine data dalle tavole, donde con fa- 
cile interpolazione si otterrà il tempo medio del passaggio del Sole 
per l’equinozio. 

Nello stato attuale delle tavole solari, in cui sono determinate con 
molta precisione l’eccentricità, il moto medio ed il perigeo, l’errore 
delle tavole non puh dipendere che dall’epoca. Quindi l’errore medio 
delle tavole nell’ osservazione di un equinozio porge immediatamente 
la correzione dell’ epoca dei moti medj . 

110. Quando siasi osservata la longitudine del Sole nelle vicinanze 
dell’ equinozio in un determinato giorno, se ne può dedurre la sua AR, 
e quindi, confrontando la posizione del Sole con ana qualche stella 
fissa, facilmente si determinerà la sua ascensione retta, col mezzo delia 
quale si otterranno poi quelle delle altre stelle per formarne un ca- 
talogo . 


Due e^uinozj osservati e calcolati nel modo precedente per epo- 
che lontanissime somministreranno la durata della rivoluzione tropica 
del Sole ; e se nel tempo stesso avremo determinato le longitudini di 
alcune principali stelle per le medesime epoche, otterremo dal loro 
confronto la esatta misura della precessione annna dell’ equinozio, don- 
voi, 1. 18 
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de poi facilmente coi metodi spiegati nel capit. VI si dedurrà la do- 
rata della rivoluzione siderale del Sole. 

ut. Quando gli elementi della ellisse solare sono stati determinati 
con qualche precisione in virtù dei metodi precedenti, si può far con- 
correre alla determinazione dell’ eccentricità, dell’ epoca, c della longi- 
tudine del perigeo un numero indefinito di osservazioni col seguente 
metodo. Sia / la longitudine data dalle tavole :f la longitudine media, 
delle tavole, la qnalc contenga il solo errore dell’ epoca ; or la longi- 
tudine del perigeo, e l’eccentricità. Dalle cose precedenti si ha 

l = t + (»e — ?-")sen(f — or) 4- 4 e’sen z(f — or)--*- — e’sen3(r — tt)... 

' 4 i z 

Se i valori delle quantità t, e, or contengono un qualche piccolo er- 
rore, rappresentiamo per f-t-j/f, e -de, ir 4- </ or i loro vcrt va- 
lori, e sia / d l il valore della longitudine che gli corrisponde. Sarà 
di la piccola correzione delle tavole , c quindi rappresentando per /' 
la longitudine del Sole osservata sarà dl—V — /. Ora dalla prece- 
dente equazione si ha 

5 

d/=dt[i-|-ie cos ( t — or) ] -(- [* scn [t — or) 4- — e sen 2 (f — or)] d e 


— 2 e cos ( t — or) d or , 

trascurando gli altri termini come molto più piccoli. 

Se adunque per ogni osservazione ridurremo, mediante le tavole 
già costruite, a numeri i coefficienti di d t, de, d or, ed eguagliere- 
mo il risultamcnto all’errore osservato /’ — / delle tavole stesse, noi 
otterremo una serie di equazioni illimitata della forma 
Adt^-Bde-ic-Cdn — À r ; dalle quali si ricaveranno i valori delle 
correzioni de, de, do r. 

Per risolvere le equazioni di questa specie nel modo il pili van- 
laggioso, ed in maniera che i piccoli errori delle osservazioni non in- 
fluiscano sensìbilmente nei rismlamento , si servono gli Astronomi di 
due metodi, il primo dei quali consiste nel sommare tutte le equazioni 
dopo di aver reso positivi successivamente tutti i coefficienti delle in- 
determinate. Si formeranno cosi tante equazioni quante sono le inde- 
terminate stesse, le quali si risolveranno colle regole pelle equazioni 
di primo grado prescrìtte . 

Il secondo metodo conosciuto sotto il nome di metodo dei minimi 
quadrati consiste nel rendere nn minimo la somma dei quadrati degli 
errori delle tavole. Un tal metodo sembra stato proposto per la pri- 
ma volta dal signor le Gendre, quantunque anche Gauss se ne fosse 
già servito precedentemente. Ai celebri matematici Gauss e la Place 
si deve pero la rigorosa dimostrazione della insigne proprietà di que- 
sto metodo, <jbe cioè gli errori delle osservazioni , abbiano nelle deter- 



m'mnainni delle incognite la minore possibile influenza. Noi per la di* 
mostratone di questa proprietà rimandando alle opere dei citati ma* 
tematici Gauss ('Olearia motus corporum caelestium etc. Hamburgi 
i8oq) e la Place ( Thcorie compiette des probabilités etc. Paris 
i 8 i 3 ), ci contenteremo di esporre in che propriamente esso eonsista. 
Sia una serie di equazioni di primo grado della forma 
a x -+- by _4_ c j-f- . . . = n ; a x b‘ y -+- d a -+- . . . = n' ; ec. 
la somma dei loro quadrati (ponendo n‘ -j- Q) darà 

(a x -+- by -f- c z . . . )* -j- (a x -f - b y c z . . .)’ fi. 

Se questa quantità dovrà divenire minima, avremo per la nota teoria 

dei massimi e minimi le equazioni ^ — = o , = o , = o ec. , 

dx dy ds ’ 

le quali si cangiano, dietro le opportune riduzioni, nelle seguenti 


'H — )~hy( a b-ha b -f-a b -$-...'y^-z(ac-\~d c'-\-a"c"-^-...) = o 
x(ab- 4 -db'+* ' b" ...)+y(b‘ -+.//• +b "‘ . . . )-f- z( bc-^-b e'-^-b e" . . ,)=o 
x(ac-\-ac-\-a" c ...)-4 -y(bc-i-b'c+b'c" . . .)-4-z(c* -+-c‘ -q-c"‘ . . .)= 0 

Essendo tante di numero quante sono le variabili jc, y, z, ben si vede 
che si potranno esse risolvere coi melodi delle equazioni di primo 
grado . 

Con questi metodi, avendo l’opportuno riguardo alla teoria delle 
perturbazioni, in virtù della grande esattezza introdotta in questi ulti- 
mi tempi nelle osservazioni, le tavole solari sono state portate ad una 
tale precisione, di cui non è appena lecito sperarne una maggiore. 

Le principali tavole solari dei nostri giorni sono quelle dovute alle 
indefesse cure dei celebri astronomi Zacb, de Lambrc e Carlini. Quelle 
del signor Carlini furono per la prima volta pubblicate nelle Effeme- 
ridi astronomiche di Milano pel 1810, e sono sommamente commen- 
de voli per la loro esattezza, e per la comodissima loro disposizione. 


CAPITOLO IX. 

"Della distanza del Sole dalla terra , e del suo diametro. 

Della sua rotazione intorno al proprio asse . 

n 

_ 1 1 a. .Lropo di aver esposto con sufficiente estensione la teoria 
dei movimenti solari , ragion vuole che facciamo parola della sua di- 
stanza riportata alle nostre misure terrestri, del suo diametro, e della 
sua .tisica costituzione . E prima di tutto rilevasi la distanza dalla co- 
gnizione della sua paralasse orizzontale. 

{ F'g‘ * 3 ) Sia in fatti S il Sole , ATB rappresenti la tetra no- 
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sten, A il luogo di un osservatore, il coi zenit sia in Z. Trovisi il 
centro del Sole in S all’orizzonte; se al tempo stesso fingiamo un se- 
condo osservatore, il quale lo osservi dal centro C della terra , 1 * an- 
golo ACS appellasi paralasse orizzontale. Un tal angolo fc uguale 
a quello sotto, di cui un osservatore al centro del Sole vedrebbe il 
semidiametro terrestre, e ben si comprende, che quanto pih quest’ an- 
golo è piccolo, tanto maggiore è la distanza del Sole dal centro della 
terra . 

Ora è chiaro, che posto l’angolo S = p, AC = r , SC=d avre- 
mo scn p = , donde risulta la cercata distanza d = — - . 

a sen p 

Apparisce da ciò, che restando r costante, il seno della paralasse 
varia in ragione inversa della distanza. Se adunque siasi osservata la 
paralasse orizzontale al momento, in cui trovavasi nella distanza media 


dalla terra, la formula d ** darò il valore della distanza media del 

sen p 

Sole dalla terra espressa in quelle stesse unità, in cui sarà espresso r. 

1 1 3 . Si vedrà nella teoria della Luna il modo di osservare la pa- 
ralasse orizzontale di un astro. Dietro molte osservazioni, e dietro 
molti confronti si è trovato essere la paralasse orizzontale del Sole 
nella sua media distanza = 8,8. Le sue variazioni dipendenti dalla 
variazione della distanza sono sempre piccolissime, per la piccola va- 
riazione delle distanze medesime. Di fatti secondo le tavole del sig. 
de Lambre la massima paralasse solare è di 8", g 5 , e la minima di 
8", 65 . Saranno pertanto le corrispondenti distanze espresse come segue 
massima = 2384-5 , 64 r = 8 ig*j 5 ioo Miglia comuni ita- 

minima = a 3 o 4 f>, 34 - r = ^922-300 nane di 60* per 

media = x 3445 , 99 r = 00601 3 oo ogni grado. 


Queste distanze sono enormi se si riferiscono alle nostre piccole mi- 
sure itinerarie; pure divengono quasi evanescenti in confronto della 
immensa distanza delle stelle fisse, come avremo luogo di osservare 
altrove . 

11 4. Conosciuta la distanza media del Sole dalla terra, ed il semi- 
diametro corrispondente, se ne deduce tosto il rapporto fra il raggio 
terrestre ed il raggio solare. In fatti chiamando d la distanza media 
del Sole, S il semidiametro osservato, R il suo raggio, avremo 

tang X = ; quindi R — d tang S . 


Ponendo pertanto r=i,sarà <f-=a 3446 , ed assumendo X= g 6 i ,4 
avremo R = 109.28, ed essendo i volumi del Sole e della terra, sup- 
posti ambedue sferici , come i cubi dei loro raggi , sarà il Sole 
«= 1 3 o 5 i 3 o la terra nostra. Per il resto queste dimensioni variano 
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notabilmente per una piccola variazione nel valore di S e di p. Co- 
munque però sia, resta così dimostrato essere il Sole un corpo im- 
mensamente pili grande della terra, e degli altri pianeti, dei quali da- 
remo in progresso i diametri assoluti, ed i loro volumi. 

Macchie solari. 

u5; Osservando il Sole con un cannocchiale, si scuoprono molte 
volte delle macchie nella sua superficie, le quali a vero aire non pre- 
sentano tutta quella regolarità ed invariabilità, che tanto si ammira 
negli altri celesti fenomeni . In fatti tali macchie molte volte apparve- 
ro nel bordo orientale del Sole, ed avanzandosi gradatamente scom- 
parvero al lembo occidentale, avendo impiegato circa i£ giorni ad at- 
traversarne il disco; dopo i4 giorni circa ritornarono a comparire sul 
lembo orientale, dove prima si erano osservate, per riprendere la stra- 
da nella prima apparizione tenuta. 

Accade spessissimo, che quella macchia sparita all’occidente inutil- 
mente si aspetti poi nei seguenti giorni all'oriente; talvolta le mac- 
chie comparse ad oriente dopo essersi avanzate nel disco solare verso 
occidente sono scomparse prima di pervenire al lembo occidentale ; 
spesso ancora si sono esse d’ improvviso formate in mezzo al disco per 
isparire poi dalla parte d’occidente. Frattanto in mezzo a tutte que- 
ste irregolarità si h avuto luogo di rimarcare una qualche regolarità 
nei loro movimenti. 1.* Tutte si muovono da oriente verso occidente 
con direzioni paralelle, descrivendo sul disco solare delle curve simili 
nello stesso tempo, e variabili poi nelle diverse stagioni dell’anno, le. 
quali hanno la somiglianza di ellissi pili o meno aperte . a.' 11 tempo 
che impiegano ad attraversare il disco solare b di circa i£ giorni in 
tutte le stagioni dell’anno. In diversi anni in uno stesso mese le curve 
descritte da una stessa macchia sono identiche. 

Le figure z 4 rappresentano all’ incirca le curve descritte dalle mao- 
chie sul disco solare nei mesi di Febbrajo, Marzo, Giugno, Luglio, 
Settembre c Dicembre. Vcdesi da esse, che le macchie solari descri- 
' yono delle linee rette in Giugno e Dicembre, queste si vanno a poco 
a poco incurvando a forma d’ ellissi, le quali sono della medesima aper- 
tura in punti dell' orbita solare diametralmente opposti , ma sono in- 
versamente poste. Esse hanno la massima apertura nei mesi di Marzo 
e di Settembre. 

li 6. Tutte queste apparenze si spiegano interamente ammettendo 
che il Sole si ravvolga intorno a se stesso nello spazio di circa 18 
giorni ruotando intorno ad un asse inclinato al piano dell’ ecclittica, e 
tale che l’ occhio nostro si trovi in un piano a quest’ asse perpendi- 
colare nei mesi di Giugno e Dicembre, e negli altri mesi sia in un 
piano a questo pib o meno inclinato. 
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dilanieremo equatore solare un circolo massimo della «fera cele- 
ste che passa pel centro del Sole, paralellauiente a cui le macchie so- 
lari si concepiscono ravvolgersi, c questo incontrerà l’ecclitlica in quei 
punti, nei quali trovasi il Sole in Giugno ed in Dicembre. Negli al- 
tri mesi essendo il nostro occhio pih o meno elevato sopra di esso, i 
suoi paralelli progettati ortograficamente sul disco solare comparisco- 
no sotto la forma di ellissi pih o meno aperte. 

Non devono poi arrecare difficoltà le irregolarità menzionate sul- 
T apparizione delle macchie , giacché evidentemente queste altro non 
provano se non se che molte e grandi rivoluzioni accadono alla su- 
perficie del Sole. Diverse ipotesi hanno stabilito i filosofi per /spiegare 
quelle apparizioni e disparizioni delle macchie. Hanno alcuni assunto 
esser le macehie formate da una specie di schiuma ondeggiante nella 
materia ignea componente il Sole, e da essa qua c là trasportate; tale 
ipotesi non sembra poter ispiegare felicemente il paralellismo che con- 
servano nella direzione del loro movimento pih macchie comparse al 
tempo stesso , c la forma eostante delle ellissi nei diversi mesi deb 
1’ anno. 

Pih conforme alla verità sembra l’ ipotesi del celebre Hcrschel, il 
quale assume essere il Sole un corpo opaco ricoperto da una materia 
ignea , che vada estuando , e sottoposta a frequenti agitazioni c 
cambiamenti ci lasci talvolta vedere parte del nucleo solido ed opaco 
che eBsa ricopre. 

Comunque sia di queste ed altre simili ipotesi, le seguenti propo- 
sizioni sempre c’ insegneranno a dedarre dalle osservazioni la posizione 
dell' equatore solare, e la dorata della sua rivoluzione. 

Problema I. Determinare mediante l’ osservazione i AR, e la de- 
clinazione di una macchia solare. 

117. Ad un orologio regolato al tempo medio si noti la differenza 
di passaggio al meridiano fra il centro del Sole ed il centro della 
macchia. Tale differenza ridotta in arco a ragione di i 5 " per ogni se- 
condo di tempo darà la differenza di AR col centro del Sole. 

Del pari la differenza fra la distanza meridiana del centro del Sole 
dal zenit, e quella del centro della macchia sarà la differenza di de- 
clinazione. Con tali differenze, data d’altronde V AR e declinazione 
del Sole, si avrà la posizione della macchia rapporto all’ equatore. 

Scolio. Non essendo il centro del Sole un punto distinto nel suo 
disco da potersi direttamente osservare, conviene dall’ osservazione me- 
desima dedurre tanto il suo passaggio pel meridiano, quanto la sua 
distanza dal zenit. Essendo perciò il Sole trasportato, in virth del suo 
moto diurno, da oriente verso occidente, si andranno presentando suc- 
cessivamente tutù i suoi punti ai meridiano, fin notino perciò succes- 
sivamente all’ orologio il primo contatto del lembo occidentale del Sole, 
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l’appulso della macchia, e l’ ultimo contatto del lembo orientale del 
Sole col filo meridiano. Si chiamino gl’istanti corrispondenti f, t, t' ; la 
differenza fra il passaggio della macchia al meridiano, ed il passaggio 
del Sole sarà evidentemente = T — quantità che ridotta in 

arco sarà la differenza d 'AR Ira la macchia cd il centro del Sole, c 
la porremo —da. 

Del pari se Z, a, Z' rappresentano le distanze dal zenit, del lem- 
bo superiore del Sole, della macchia e del lembo inferiore del Sole, 
la differenza di declinazione sarà = i (Z Z ) — s, quantità che por- 
remo = d £ . 

Le distanze Z, z, Z' si dovrebbero osservare quando il centro 
del Sole trovasi nel meridiano : ma potendosi tali osservazioni fare den- 
tro lo spazio di due minuti, la correzione, che vi si dovrebbe appli- 
care, è insensibile, se si farà l’osservazione fra il minato precedente 
ed il minuto seguente il passaggio del centro pel meridiano. Dovreb- 
bero del pari queste tre distanze correggersi dall’effetto della paralas- 
se, e della rifrazione astronomica . La prima correzione è inutile , es- 
sendo la stessa per tutte tre ; la seconda lo è del pari, giacché la ri- 
frazione (a meno che il Sole non fosse molto vicino all’orizzonte del- 
F osservatore) non varia sensibilmente per tutto il diametro solare ; e 
tanto più è inutile una tal correzione, in quanto che questo genere di 
osservazioni non è suscettibile di una somma precisione. 

Chiamando pertanto «c, S YAR e la declinazione boreale del Sole 
sarà . . . AR della macchia . . . = os ~|- d a 

declinazione della macchia . = £ -f- d S . 

Noi abbiamo supposto di fare le osservazioni quando il Sole sì 
trova nel meridiano . Se 1 ’ osservatore sia munito di un buon cannoc- 
chiale con un micrometro, o di una buona macchina parallatica, egli 
potrà in qualunque ora del giorno determinare i valori di dx e di da. 

Problema II. Date le differenze di ascensione retta e di decli- 
nazione fra la macchia ed il centro del Sole , trovare la differenza 
di longitudine, e la latitudine delia macchia. 

118. Tali differenze non eccedendo giammai il semidiametro del 
Sole, e quindi essendo comprese entro i limiti ± 16', si potranno 
sempre trascurare le loro potestà superiori alla prima, e perciò po* 
Iranno esse riguardarsi come veri differenziali. Supponendo pertanto 
che ( e S siano YAR e declinazione del Sole; L e X la sua longi- 
tudine e la sua latitudine (la quale é sempre = 0); L-\- dL, X -f- d\ 
siano la cercata longitudine e latitudine della macchia, avremo dalle 
equazioni (E) del §. 66 ( ponendovi X =* o) 

(1) d L = cos S cos £ d a -f- sen S d S ; 

(*) d X =s cos Sdì — cos ì sen S d a ; 
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essendo (§65) eoa S = C ° 8 * ; 

eoa o 


_ aen i co» L . 

aen o = =- — ; e quindi 


tang S = tang i co» L . 

Queste ultime tre formule daranno il valore di S , e la sua spe- 
cie. Le prime due daranno i valori di dL e di d\. Quindi sari 
longitudine osservata di macchia = L d L , sua latitudine = d\. 
Se d\ risulta positivo, la latitudine della macchia sarà boreale, in 
caso diverso essa sarà australe. 


Problema IH. Data la longitudine e la latitudine della macchia 
veduta dalla terra, trovare la sua longitudine e la sua latitudine 
veduta dal centro del Sole. 

1 1 g. (Gli Astronomi chiamano longitudini e latitudini geocentri- 
che di un corpo celeste quelle che si osservano dal centro della ter- 
ra ; longitudini e latitudini eliocentriche quelle che si osserverebbero 
dal centro del Sole). 

( Fig . »5) Rappresenti il piano della tavola quello della ecclittica, 
in cui ad un dato tempo sia 7' il centro della terra; S il centro del 
Sole. 7’Y' la linea degli equinozj, da cui si numerano nella terra le 
longitudini geocentriche, ed S Y la sua parulella condotta per il cen- 
tro del Sole, da cui si numerano le longitudini eliocentriche , che si 
dovranno far aumentare sempre come le geocentriche da zero fino a 
36o‘ procedendo da occidente verso oriente. Sia M un punto del glo- 
bo solare, in cui osservasi una macchia. Dal punto M si abbassi una 
perpendicolare M m sul piano dell’ ecclittica , e si conducano le linee 
M 7’, MS , m 7% mS. Pongasi 

Y' TS = longitudine di Sole / 

Y' Tm = longitudine geocentrica di macchia . = / d l 
MTm = latitudine geocentrica di macchia . =d’h 
l'angolo ottuso Y S T= longit. eliocent. di terra . = i8o*-f- l 

Y S m = longit. eliocent. di macchia c= 180 -+-/—■/> 
di modo che 1’ angolo T S m = p 

L’angolo AI Sm = latit. eliocentrica di macchia = R" sia il nu- 
mero dei secondi contenuti nel raggio delle tavole, che supponesi = i. 

Sia inoltre il semidiametro del Sole S M ~ r, ed in secondi = r", 

r R' 

la distanza S T della terra dal Sole = R ; sarà r" = . 

Si avrà per calcolare l’angolo MTS l’equazione 
cos MTS = co» MTmcosmTS, e ponendo M T S = m , essa sarà 
cos s = cos d X cos d l. In fatti immaginandosi col centro ’1\ e raggio 
i descritta una sfera, i tre piani m TM, mTS , MTS tracciano 
in quella un triangolo sferico rettangolo, di cui z è l’ ipotenusa; di , 
d\ i due Iati. Ora non essendo a/, dX giammai maggiori di 16' 
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potremo «volgere 1 coseni in serie, e trascurando le potenze superiori 
alla seconda, la precedente equazione tosto si cangia nella seguente 
** = (</X)' -4-(<//)' . Posto poi l’angolo MS,T=S % il triangolo 'VMS 
dà ST: SM : : sen(iS-+- *) : sena; quindi 

sen (S -+-*) = R =» 4*5 donde S => (S -y- z ) — z. 

' r Jti r r 

. „ . , ^ ,, R eenS Ri 1 ' c . 

Conosciuto l’angolo S si avrà V M — ^ — — =» — ^ ■■■ scn J , 

yi/ m MTsend'K sen S , - dX 
sen q = = sen aA = sen J • 


y»/.s 


y>/s 


sen s 


, . m F ™ c d l sen S 

11 triangolo m TS darà poi sen p * — — sen m i ò — g ^, g — • 

Indi descritta una sfera col centro S e raggio 1, i tre piani MSm, 
mST, M ST formeranno in quella un triangolo sferico rettangolo, 
di cui l’ ipotenusa sarà 5 ; p, q saranno i lati. Perciò avremo ancora 

cos S . .. d l 0 

cos p = ; e quindi tang p = — tang o , 

cos q 1 a 

Ecco pertanto le formule ebe ci daranno i valori di />, di q. 

V , dh di d\ 

(.) *=V[(d/)‘+(dXy], e ponendo —tang*, avremo ^ 

(a) sen [S -4- s) «ss \ ; donde S — (S -4- a) — * 

t 


( 3 ) sen q — sen S — sen * sen dì 

(4) sen p = ■- f . f ; cos p = ^ 21 ^ ; tang p sa cos * tang S . 

w r cos 7 - cos 9 

Trovato poi l’ angolo p , sarà la longitudine eliocentrica della mio 
chia — ìoo-f-/ — p , e la sua latitudine =7. 

Si vede facilmente, che se di fosse stato negativo la longitudine 


* 


eliocentrica sarebbe stata e= 1 8o° -4- / - 4 - p • 

Del resto è facile vedere, che un piccolo errore nel valore di * 
ne porta uno considerabile nel valore ai S, da cui dipendono quelli 
di p e di q . Se si rifletta alla difficoltà di bene osservare i valori di 
die di d X non farà meraviglia il poco accordo che si trova nei ri- 
sultarne riti da si fatte osservazioni dipendenti. 

Problema IV. Date tre longitudini e tre latitudini eliocentriche 
di una stessa macchia coi tempi corrispondenti, si domanda la po- 
sizione dell’ equatore solare rapporto all’ ecclittica, ed il tempo della 
rotazione del Sole. 

1 so. (Fig. a 6) Immaginiamoci l’ osservatore nel centro del Sole 3 e 
you 1 , *9 
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sia E la posizione del polo boreale ileH’ccclittica , P la posizione del 
pold boreale dell’ equatore solare, attorno a cui tutti i punti del glo- 
bo solare sembrano ravvolgersi in tanti circoli paraletli. Siano C, A, 
T le tre posizioni della macchia corrispondenti alle tre date longitu- 
dini eliocentriche. Saranno CE , A E, TE i complementi delle tre date 
latitudini eliocentriche; gli angoli CEA, A ET, CET saranno le dif- 
ferenze delle longitudini date fra la prima e seconda, seconda e ter- 
za, prima e terza osservazione; EP sarà la inclinazione dell’ equatore 
solare rapporto all’ ecclittica, e CEP darà la posizione del polo rap- 
porto alla prima osservazione della macchia . Si ponga pertanto 
C P - P A — P T ~ hi PE=qr, CE = 8"; AE=l-, ET=$. 
L’ angolo incognito P E T= X ; A ET ■= 6 -, C E T = 8' . 

1 tre triangoli P ET , PEA , PEC daranno evidentemente le 
tre seguenti equazioni 

eos A = cos <p cos B -+- scn <p sen X cos X 

cos A = cos <p cos B' -f~ scn <p sen B' cos (X — 8) 

cos A = cos <p cos B" sen <p sen S" cos (X — 8) 

nelle qnali A, <p, X sono le incognite. 

Queste equazioni sono quelle stesse, che abbiamo sopra risolute 
nel § 58 esponendo il terzo metodo di determinare l’ altezza del polo 
con tre osservazioni di stelle che pervengono ad una medesima altez- 
za. Quindi con la stessa analisi si potranno trovare i valori di <p, di 
X c di A. 

Sarà <p l’indi nazione dell’ equatore solare all’ ecclittica; se indichia- 
mo per l" la longitudine eliocentrica nella terza osservazione, la lon- 
gitudine del polo P sarà = /" — X, c perciò l’equatore solare ta- 
glierà l’ ecclittica in due punti, la cui longitudine sarà = /" — X-f-90% 
I" — X -|- 370°. La quantità A sarà la distanza della macchia dal polo 
dell’ equatore solare . 

Per trovare poi la durata della rotazione solare nel triangolo CET, 
conoscendo EC, ET, l’ angolo CET, si calcoli C Ti quindi nel tri- 
angolo CPT, in cui si conoscono i tre lati, si trovi l’angolo CPT. 
Rappresentando poi per t la differenza dei tempi fra la prima e la 

. , ... . 36 o°f 

terza osservazione, sarà il tempo della rotazione cercala = 

ili. Un’altra soluzione ili questo stesso problema ò stata data dal 
celebre cav. Cagnoli, che dal chiarissimo Oriani fu nelle Effemeridi 
di Milano pel 1810 analiticamente dedotta, e confrontata con la solu- 
zione superiore dovuta al dott. Gauss. Noi ci contenteremo di riferir- 
ne qui la dimostrazione trigonometrica dell’Autore, rimandando per ul- 
teriori sviluppi alla citata Memoria di Oriani. 

Siano A C, A T, CT gli archi di circolo massimo che congiun- 
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gono le tre posizioni date della macchia . Si ritengano le superiori de- 
nominazioni^ ed inoltre si ponga £’./’£” X, EAP~A^ EEP—C., 
11 triangolo TEA darà per una delle proporzioni di Nepero 
«en + (E 1 -+-ET) : scn t {E A— E T) : : col 4 ( TEA) : tang * (£ TA—EA Tfi 
ora si ha ET A — £ AT = ETP -f-F TA —(PAT —EAP)=T -+■ A 
a motivo di P T A = P A T essendo isoscele il triangolo P T A . 
Quindi, osservando le denominazioni stabilite, avremo 


tang 1 (X A) = cot 4 6 
tang 1 (X -f- C) = cot 4 6 


sen + (8' — 8) 
sen t (8 8") 

, sen ♦ (8~ — 8) 


Del pari si avrà 


sen 4 (8 -+- 8”) 

»n 8 I (Z + C - co, i - .) r ; . 

Di qui sarà poi facile di conoscere i valori di X, A, C. Cosi, a ca- 
gion d’ esempio , sarà T ~ 4 (T -4- A) - f- 1 (X -) - C) — 4 {A C). Si 
potranno anche formare le mezze differenze di X, A , C, essendo per 
esempio * (X — A) = 4 (X -+- C) — 4 (A + C) . 

Formati questi valori è facile dedurne le incognite in questione. 
1 due triangoli P E X, PEA danno 

sen P E T : sen P T ; : sen T : tea P E 
sen PEA: sen (P A — P T) : : sen A : sen P E . Quindi 
sen X : sen (X — 6) : : sen T : scn A ; 
donde componendo e dividendo si deduce 

senX-f-sen (X — fi) : senX — scn(X — 6) : : sen X+sen^ : sen T — sen A 

ovvero taDg (X — 4 6) : tang 1 0 : : tang 1 (X ■+■ A) : tang ♦ (X — A) . 

Quindi tang (X — 4 0) = tang d 9 tan ” * \ , 

x 15 ^ J ° tang i (X — A) 

Conosciuto X si avrà, quanto occorre per determinare l’ inclina- 
zione PE dell’ equatore all’ ecclittica, l’angolo TP C, che sommini- 
stra la dorata della rivoluzione solare. 

L’ angolo X tolto dalla longitudine della macchia in X, sommini- 
stra la longitudine del polo P. a cui aggiungendo po' e 270” si avran- 
no le longitudini dei punti, nei quali l’equatore solare incontra l’ ec- 
clittica. Queste intersezioni sono dagli Astronomi dette nodi. Così 
chiamando l\ come sopra, la longitudine della macchia in X, le lon- 
gitudini dei due nodi saranno l" — X -4- go‘, T — X -+- 270°. 11 pri- 
mo chiamasi nodo ascendente, il secondo nodo discendente . Chi de- 
siderasse su questo metodo ulteriori sviluppi, e la sua applicazione ad 
nn esempio numerico, legga la Memoria del signor Gagnoli inserita 
nel tomo X des Satans etrangers . 

122. Determinano gli Astronomi la posizione di una macchia ve- 
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data dal centro del Sole rapporto all* sanatore solare nel modo se- 
guente. ( Fig . * 7 ) Rappresenti POMO un circolo massimo della sfera 
celeste, il cui centro sopponesi ora nel centro del Sole, che passi con- 
temporaneamente per il polo O dell’ ecclittica, e per il polo P del- 
l’equatore solare. Rappresenti EAC l’ ecclittica, ed Y l’ equinozio, da 
cui si contano le longitudini; sia poi M fi Q l’equatore solare, ed 
il suo nodo ascendente , cosicché fi Y sia la longitudine del nodo a- 
acendente superiormente determinata . Prendono in seguito 1’ arco 
flY' = flY , e dal punto Y' contano nell’equatore gli archi. Cosi se 
S rappresenta la posizione di ona macchia, condotti pei poli O, P 
gli archi OSA, PSF la sua posizione é determinata rapporto all’ec- 
clittica per l’arco A Y = longitudine eliocentrica della macchia, e per 
l’arco AS= sua latitud. eliocentrica. Rapporto all’equatore poi é essa 
determinata per gli archi F Y’, S F. Il primo appellasi ascensione 
retta eliocentrica della macchia, ed il secondo é la sua declinazione. 

Descrivendo la macchia in virtù della rotazione solare un paralclle 
all’ equatore, la sua declinazione resta invariabile , ma la sua AJÌ au- 
menta sempre proporzionalmente al tempo. 

rs3. Dietro le cose precedenti è facile determinare la posizione di 
una macchia rapporto ali’ equatore solare . Pongasi in fatti 
la sua longitudine eliocentrica . . Y A l 

la sua latitudine A S = X 

la longitudine del nodo . . fi Y = fi Y ' = fi 

l’ inclinazione dell’ equatore solare = A fi F = i 
Ì’AIÌ eliocentrica della macchia . . F Y' = et 

la sna declinazione FS = S 


Osservando che il punto fi é polo del circolo P O M facilmente si 
vedrà, che nel triangolo POS abbiamo 

POSal — f^-f-go, OS— 90 — X, OPS=* go— (ec — fi ), 

P S = qo — 5, PO = ij 

quindi dal triangolo O P S avremo per la Trigonometria le seguenti 
equazioni 

sen $ t= cos i sen \ — scn i cos X sen (/ — fi) . . . ( 1 ) 

, tang X scn i -+- sen (/ — fi) cos i , , 

tang (et — • fi) = 5 L_ L ( a ) 

cos (/ — fi) 

alle quali due equazioni si puh aggiungere l’ altra 
cos («e — fi) cos S = cos (/ — fi) cos X , 

•he servirà di riprova all’operazione. 

Del resto facilmente si vede, che questi rapporti sono gli stessi «£ 

r elli che esistono fra Ì’AR, la declinazione, la longitudine e la latita- 
le degli astri cambiando l’ obbliquità dell’ ecclittica in z, e dimi- 
nuendo le longitudini ed AR della quantità fi . 
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i a{. Dall’ equazione ( 1 ) il signor de Lambre ha ricavato un altro 
metodo per determinare la posizione dell’ equatore solare , facendo in 
questa ricerca concorrere un numero qualunque di osservazioni della 
stessa macchia. In fatti essa pub scriversi ancora sotto la forma 
seti S 

= sen X — cos X sen l tang i eoa fi eoa X cos l tang i sen fi , 

eoa i 

nella quale le quantità S, i, 42 sono incognite, ma costanti da un’os- 
servazione all’altra; X ed / sono quantità date dall’osservazione. Po- 
nendo adunque 

sen S . . r\ « • n 

= x ; tang i cos fi = y ; tang i sen Jj = s ; 

cos i 

la precedente equazione avrà la forma x = A — B y -f - C « . 

Si calcoleranno i coefficienti A. /?, C per ogni osservazione, ed 
avendo una sene di equazioni di primo grado con le tre incognite 
ar, y, z si combineranno fra loro nel modo pi ìi vantaggioso per otte- 
nerne i valori. Si potranno per es. risolvere col metodo dei minimi 
quadrati, ed avremo le incognite a:, y, z affette il meno che sia pos- 
sibile dagli errori delle osservazioni. 

Dai valori di y e di * si dedurranno poi i valori di i e di fi me- 
diante le equazioni tang fi = — ; tang i = — = — 1 _ . 

• y cos fi sen fi 

Determinati i valori di i e di fi si calcoleranno le AB eliocentri- 
che della macchia per ogni osservazione, e quindi dalle differenze del- 
l 'AR, e dei tempi corrispondenti si dedurrà con una semplice propor- 
zione la durata della rotazione periodica . Combinando a due a due in 
tal guisa le osservazioni lontane, si dedurrà la rotazione periodica da 
ogni pajo di osservazioni, ed il medio di questi risultamenti darà la 
rotazione solare tanto pib probabilmente vera, quanto maggior numera 
di osservazioni si saranno impiegate. 

Il citato astronomo de Lambre (Abr. d' Astronomie , Paris i8i3) 
ha calcolato con questo metodo undici osservazioni riferite dal sig. la 
Lande nelle Memorie di Parigi pel 1776 pag. 464-, ed ha ottenuto i 
seguenti risultamenti un poco diversi da qslelli degli altri Astronomi, 
ma pih conformi alla verità, perchè dedotti da un massior numero di 
osservazioni . 

Longitudine del nodo fi = a’ ao’ 4-5' 7 " 
inclinazione . . . i = 7 in g 

rotazione periodica . . = a5‘,oii54. 

Conosciuta la durata della rotazione periodica del Sole, si avrà la 

36o° 

quantità della sua rotazione diurna = — i4,3q335. Non con- 

. a5,oi i54 

vien poi credere che una macchia solare ritorni rapporto alla terra 
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nella stessa posizione entro f intervallo di giorni a 5 ,oii 54 , giacché 
mentre il Sole in un giorno ravvolgesi da occidente verso oriente per 
un arco di i£', 3 g 335 , e quindi la macchia di altrettanto sembra al- 
lontanarsi dall' equinozio ; il Sole stesso in virth del soo moto annuo 
nella stessa direzione dall'equinozio allontanasi di o"5g'8",33=o'',98565. 
Così il moto relativo della macchia rapporto alla terra, ossia l’arco, 
di cui sembra allontanarsi in un giorno dal centro del Sole sarà la 
differenza eli questi due, cioè = 1 3 ',4.0770 . Si compirà pertanto la du- 
rata della rivoluzione della macchia rapporto alla terra in un numero 

di giorni espresso da — = z 6 ', 85 o 24 - 

» 3 , 4°77 

Questo intervallo di tempo, che riconduce la macchia alle stesse 
posizioni rapporto alla terra, chiamasi dagli Astronomi rivoluzione si- 
nodica. Del resto dobbiamo osservare con lo stesso signor de Cambre 
( Astronomie tom. II. Paris i 8 i 4 ), che qaesti risnltamenli possono 
ancora essere sottoposti a notabili errori per la grande influenza che 
hanno nelle longitudini e latitudini eliocentriche delle macchie gli er- 
rori delle osservazioni geocentriche, errori inevitabili per la irregola- 
rità e variabilità delta loro figura. 

jz 5 . Egli è ora facile di vedere qual sarà la linea apparente per- 
corsa da una macchia net disco del Sole in qualunque tempo dell’an- 
no. Supponiamo in fatti (Fig. 27) clic il Sole veduto dalta terra nel- 
l’ecclittica apparisca in 0 avendo una longitudine 0 Y = G . Conviene 
immaginarsi la terra situata ad una distanza grandissima sopra una per- 
pendicolare al piano della tavola condotta per 0, ed in allora il disco 
'apparente del Sole sarà contenuto nel piano stesso della tavola. Se 
per 0 si conduce l’arco 0// perpendicolare all’equatore solare M Q y 
*arà0// l’elevazione apparente dell'equatore solare sopra l’ ecclittica. 
come sarebbe veduto dalla terra nella parte ascendente, ossia nell'e- 
misfero a noi opposto ; e quindi il suo complemento go — 0 // sarà 
l’ inclinazione dell’equatore solare al disco apparente del Sole. Ora 
un circolo di raggio R progettato sopra un piano, a cui è inclinato 
di nn angolo = n, vi apparisce nn’ ellisse, il cui asse maggiore é = 2 /?* 
e l’ asse minore =2 R eoa n . Pertanto 1 ’ equatore solare percorso da 
una macchia sarà veduto come un’ ellisse , il cui asse maggiore é 
= 2 R , ed il minore = 2 R cos ( 90 — 0 II) = 2 R sen 0 II 
= 2 R sen t sen (0 — Q) rappresentando R il raggio apparente del 
disco solare. 

Un’altra macchia qualunque che circolasse ad una distanza 8 dal- 
l’equatore, descrive evidentemente un circolo, il cui raggio è cos 8 J 
ed esso in conseguenza dalla terra apparirà un’ ellisse , di cui f asse 
maggiore sia — % li cos 8, ed il minore si R cos 8 sen i sen (0 - — Q,)- 
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Siccome noi la direzione dell’ asse minore dell’ equatore solare e 
dei swoi paradelli è compresa nel piano del circolo 0 II perpendico* 
lare all’ equatore solare, cogl 1* asse minore di questa ellissi farà colla 
direzione dell’ ecclitlica un angolo //Ofì, clic porremo = P, c che 
viene determinato dall’equazione cot P = cos (0 — fi) tang « . Fin- 
gendo l’arco 7/0 sempre diretto al polo boreale, dovrà l’angolo P 
determinarsi fra o° — 1 8o‘ , con che sarà dietro le regole dei segni 
tolta ogni indecisione. 

Dietro ciò, ecco come costruirassi la linea percorsa da una mao 
chia qualunque di declinazione $ , quando la longitudine del Sole BÌa 

=» 0 (Fig. *8). 

Con un raggio 0 E sa R descrivasi un circolo per rappresentare 
il disco apparente del Sole, in cui si conduca la linea EC per rap- 

F resentare l’ ecclitlica; P 0 perpendicolare ad E C sarà l’asse del- 
ecclittica. Pongasi l’angolo = P determinato, come sopra . 

Conducasi M Q pel centro 0 perpendicolare a 0 N. Prendasi quindi 
0 H— 0 IT = Tf'sen / sen (0 — /2)s « la ellisse descritta sopra MO 
come asse maggiore, e sopra Hit come asse minore rappresenterà 
la projezìone dell’ equatore solare sul piano del disco a noi visibile . 
Per descrivere poi un paralello di declinazione S prendasi MF^= QF— X; 
sarà FF l’asse maggiore, e preso f/i = tlì—h cosà sen i sen (0 — f2), 
h K rappresenterà l’ asse minore della proiezione del paralello, la quale 
si potrà così facilmente costruire con le consuete regole. Di queste 
ellissi la parte inferiore rivolta verso il mezzodì, o verso S corrispon- 
de alla parte discendente situata nell’ emisfero a noi visibile quando 
0 77 è positivo, e viceversa . 

126. Finalmente se si desiderasse il tempo, che nna macchia ve- 
duta dalla terra impiega ad attraversare tutto il disco del Sole, si po- 
trebbe ottenere in tal guisa. 

(7* ig ■ 37) Sia 0 il luogo del Sole, a cui sovrasta la terra in una 
distanza grandissima, ed il circolo Q ne rappresenti il disco visi- 
bile. P sia il pota dell’ eqnatore M Q, ed nna macchia in F sia per 
disparire avendo già descritto un paralello all’equatore in una distanza 
F Q = S . Corrispondendo 0 al polo del disco visibile solare sarà 
0 T* 1 = qo j 1 angolo F P 0 misurerà la durata della mezza appari- 
zione. Ora è manifesto essere per l’emisfero superiore (in cui l’e- 
quatore solare fmgesi ascendente sopra l’ecclittica) 0 P=go*-}-0 II ; 

f uindi per 1’ emisfero inferiore a noi rivolto sarà 0 P — 90 — 0 77. 
'osto ciò, dal triangolo FP0 avremo 


-n. P p^^ cosQF— cosPFcosP^ 
sen P F sen P 0 


tang S tang 0 77-» 


Si calcoli pertanto 1’ arco 0 H coll’ equazione 
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scn & H = aen i sen (0 — fi), quindi dalla formala precedente avrastì 
l’angolo FP 0. Se ora si chiama T la durata della rivoluzione si- 

nodica, sarà la durata dell* apparizione della macchia = — — - t . . 

CAPITOLO X. 

Teoria della Luna. 

Fenomeni generali del moto della Luna. 

117 . "Dopo di avere esposto con una sufficiente estensione la teo- 
ria del Sole, innalzandoci colle sole osservazioni alla cognizione delle 
leggi dei suoi movimenti , passiamo a fare le stesse applicazioni alla 
Luna, che è il corpo celeste, il quale dopo il Sole piò colpisce i no- 
stri sensi. 

La sua luce è pili pallida di quella del Sole, e raccolta col mezzo 
di fortissime lenti non desta alcun senso di calore, nè fa innalzare di 
alcuna percettibile quantità i termometri pili sensibili. 

Le sue fasi variatissime ed a tutti conosciute dimostrano (.* che 
essa è un corpo opaco di figura sferica; a.* che riceve la sua luce 
dal Sole ; 3.° che si ravvolge intorno alla terra . Noi non dobbiamo 
far altro che seguirla nelle sue diverse fasi per accorgerci della verità 
delle esposte conseguenze. 

Primieramente dal perdere gradatamente, ed acquistar la sua luce 
con tanta regolarità si deduce esser la Luna un corpo opaco, poiché 
sarebbe assurdo ed anche ridicolo il voler supporre che essa avesse 
la facoltà di accendersi ed estinguersi successivamente senza la mini- 
ma alterazione. Non si può nemmeno dire, che abbia una parte oscu- 
ra ed una parte lucida, e che ravvolgendosi per il cielo stellato in- 
torno a noi vada successivamente mostrando e nascondendo la sua par- 
te luminosa, poiché dalle pib esatte osservazioni fatte coi migliori can- 
nocchiali risulta, che essa presenta sempre a noi la medesima faccia. 
Col progresso delle fasi lunari dimostreremo qui sotto essere la Luna 
un corpo sferico, il quale a noi, a cagione della sua considerabile di- 
stanza, si presenta come un disco circolare. Che poi un tal corpo 
Opaco venga illuminalo dal Sole, ce lo persuade lo spander quest a- 
stro a grandissime distanze gran copia di vivissima luce, e l’avere la 
Luna sempre rivolta la sua porzione illuminata verso del Sole, c ad 
esso opposta la parte oscura . Noi dobbiamo pertanto immaginarci, che 
i raggi luminosi del Sole dalla superficie lunare venendo intercettali, e 
verso noi riflessi ce la rendano visibile. Ciò posto, esaminiamo le sue 
fasi, ed il loro progresso in tutte le sue posizioni rapporto al Sole. 
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i j8. Quando la Luna si avvicina al suo novilunio, fa sua fase lu, 
niinosa va «li pili in pili diminuendo, lineili sparisca «lei tutto. Resasi 
Ja Luna invisibile, i certo che essa nel cielo è situala molto vicino 
«d luogo apparente del Sole, giacchi nei giorni precedenti il novilu- 
nio la posizione della Luna si andava avvicinando al luogo del Sole a 
proporzione della diminuzione della fase luminosa. In questo tempo la 
Luna cd il Sole nascono e tramontano insieme sull’ orizzonte. Nei no- 
vitunj accade sovente, che la Luna intercetti a noi in tutto, o in parte 
la luce solare, c«l in allora hanno luogo gli ecclissi del Sole, che so- 
no o totali, o parziali, secondo che la Luna o in tutto, o in parte ci 
ascomic il «lisco solare. Provano pertanto gli ecclissi solari evidente- 
mente l.“ che la Luna nei noviluni si avvicina al Sole fino a nascon- 
derlo agli abitatori «Iella terra; 2.° che la Luna è un corpo opaco; 
3 .’ che essa c situata fra la terra cd il Sole. 

Due o tre giorni dopo il novilunio si vede a ricomparire con una 
tenuissima falce luminosa . Essa c in allora nel ciclo stellato piu orien- 
tale del Sale, e tramonta dopo di esso; le estremità della fase lumi- 
nosa sono rivolte ad oriente in parte contraria fi Sole. La fase lu- 
minosa si va nelle seguenti sere aumentando; la parte interna rivolta 
verso oriente ha la forma «li un’ ellisse , c la parte al Sole rivolta c 
terminata da un arco di circolo. Sette giorni circa dopo il novilunio 
la Luna apparisce ai nostri occhi come un mezzo circolo illuminato, 
terminalo da un suo diametro verso oriente. Allora la Luna è sul me- 
ridiano in circa, quando il Sole tramonta ad occidente, ed è da esso 
distante di 90'. Dicesi che trovasi in quadratura, o nel primo quarto. 

Continuando quindi la Luna ad allontanarsi verso oriente, la su* 
parte luminosa va aumentando; essa è sempre terminata in un arco 
di circolo dalla parte rivolta verso il Sole, mentre all’opposta parte 
è terminata da una ellisse, che rivolge al circolo la sua concavità. 
La fase luminosa aumenta a segno , che 1 giorni dopo il novilunio 
apparisce sotto la forma «li un circolo intero illuminato. In atterra la 
Luna è opposta al Sole, c nasce sull’orizzonte «piando il Sole tra- 
monta. Dicesi che in tal posizione la Luna c in opposizione al Sole, 
ossia che la Luna è piena, o in plenilunio . Spesso accade nei plcni- 
lunj che la Luna o in tutto, o in parte s’immerga nel cono ombro- 
so, che la terra lascia dietro «li se dall’ opposta parte del Sole, ed in 
tutto, o in parte perda del suo spleiulore. Se s’ immerge interamente 
nell' ombra, hanno luogo gli ecclissi totali di Luna; se poi soltanto 
vi s’ immerge in parte, hanno luogo gli ecclissi parziali. 

Gli ecclissi di Luna provano ancora da capo essere essa un cor- 
po opaco , giacche pcr«lc il suo splendore per tutto quel tempo che 
impiega ad attraversare il cono ombroso. Negli ecclissi di Luna si os- 
serva costantemente che la curva, la quale contermina nel suo disco 
voi. 1. 20 


Digitized by Google 


f 


154 

luminoso l’ombra, è sempre un arco ili circolo; donde apertamente 
ne risulta essere la sezione dell’ ombra terrestre in ipiella regione un 
circolo, e perciò la terra stessa un globo, o almeno un corpo roton- 
do mollissimo alla sfera vicino: il che conferma le prime osservazioni 
da noi riferite intorno alla sua ligura . 

Nei giorni seguenti il plenilunio la parte occidentale del disco lu- 
nare principia a perdere la sua luce, si termina in ellisse, e la fase 
luminosa si va sempre più ristringendo, finche sette giorni circa dopo 
il plenilunio apparisce eli nuovo m forma di un mezzo circolo illumi- 
nato. In tal caso trovasi distante dal Sole di circa go r , cioè verso il 
meridiano allorquando ad oriente sorge il Sole sull'orizzonte. Essa è 
allora nella sua seconda quadratura , o nel secondo quarto , detto an- 
che ultimo quarto. Dopo il secondo quarto avvicinandosi sempre più 
al Sole, la fase luminosa essendo colle sue punte sempre ad occidente 
rivolta va diminuendo, finché poi immergendosi di nuovo nei raggi so- 
lari spariscè del tutto, e ritorna di bel nuovo al novilunio dopo zg 
giorni incirca che se ne era allontanata per ripi incipiare collo stesso 
ordine le medesime apparenze . 

Dietro ciò è facile vedere, che riferendo la Luna all’ccclittica, ove 
sempre trovasi il Sole, hanno luogo i novilunj quando la longitudine 
della Luna è uguale a quella del Sole; le quadrature quando la loro 
differenza è = go", e finalmente accadono i plenilunj quando la longi- 
dine di Luna meno quella di Sole s= 180'. 

I noviluni ed i plenilunj sono eziandio dagli Astronomi distinti col 
nome di sizigie. 

Oltre i punti da noi particolarmente nominati, c che sono da tutti 
volgarmente notati ed, osservati, si distinguono eziandio gl’ intcrmedj 
col nome di ottanti, ed hanno luogo allorché la Luna è distante dalle 
sizigie di 4 - 5 °. La sua fase luminosa è allora intermedia fra quella che 
ha luogo nella prossima sizigia, e nella prossima quadratura. 

ìzg. Tutte le descritte apparenze vengono a meraviglia spiegate 
supponendo la Luna un corpo sferico ed opaco, che si muova intorno 
alla terra in un circolo poco all’ ccclittica inclinato, in modo che com- 
pia la sua rivoluzione in z8 o zg giorni circa, e supponendo il Sole 
tanto dalla Luna lontano, che i raggi da esso condotti a ciascun pun- 
to dell’orbita lunare possano sensibilmente riguardarsi come parafili, 
la quale supposizione non molto si discosta dal vero, poiché vedremo 
in appresso essere il Sole tanto dalla Luna distante , che i raggi ila 
esso condotti agli estremi di un diametro dell’ orbita lunare compren- 
dono un angolo non maggiore di o° zo'. 

Ciò posto, la figura zg presenta la successione delle fasi lunari. 
In essa T rappresenta il centro della terra, attorno alla quale muo- 
vesi la Luna nel circolo LL' L " V"-, la di lei metà al Sole S ritolta 
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c sempre illuminata, e di essa alla terra ne b visibile una parte pili o 
meno "rande, secondo la sua posizione rapporto alla terra stessa ed 
al Sole. 

Quale poi sia l’ ampiezza della fase luminosa veduta dalla terra 
nelle diverse posizioni, ce lo indicherà il seguente 

Problema . Essendo data la posizione respettiva del Sole, della 
terra e delta Luna, determinare la fase luminosa della Luna ve- 
duta dalla terra. 

i 3 o. ( Fig . 3 o) Sia T il centro della terra, S del Sole, L il cen- 
tro della Luna, che rappresenteremo col globo di raggio Lm. Se per 
il centro L si conducono due piani perpendicolari ad SL e TZ, le 
sezioni dei quali col piano delia tavola siano cLn , bLm , sarà la 
porzione illuminata dal Sole rappresentata dall’emisfero cmn, e la 
porzione della Luna visibile alla terra sarà l’emisfero bnm , di cui 
la sola parte ntn b illuminata, ed in conseguenza rappresenterà l’ am- 
piezza della fase visibile alla terra. Ora l’ ampiezza della fase luminosa 
e evidentemente uguale all’ angolo, sotto cui c veduto l’ arco m n dalla 
terra T, ossia b =xmTL—nTL . Per determinare quest’angolo 
pongasi il raggio assoluto della Luna L m — r; la distanza della Luna 
dalla terra = d, il semidiametro apparente della Luna, ossia l’angolo 

»tTL = l. Sarà per i principi dell’ ottica lai, Ora si ha 


nTL pross. , e quindi posta la fase 


TLn-^-nLS-^-S-^-T — 1 80', ovvero T L n = 90° — {S T) a 
motivo di n L S — 90. Posto ciò, b facile vedere che 

T r cos (ò' T) 

tane n T L = . A— - — 

d — r scn (iV -4- T ) 

1 • ' c- , „ r r cos (S -+- T) 

luminosa — F, sara F = — — — * — - — , ovvero 

' . d d — r sen [S -+- T) ’ 

F = S [1 — cos (5 + r)] — V . scn ( ,S ' + r ) C08 ^ V-t ~ ^ . 

1 — à sen (S -f- T) 

Il secondo termine essendo di secondo ordine rapporto a % si può 
quasi sempre trascurare, perchb non oltrepassando i 1 7' egli è picco- 
lissimo, ed c tanto più permesso di trascurarlo , in quanto che le os- 
servazioni delle fusi lunari non sono giammai suscettibili di molta pre- 
cisione . 


Quanto poi alia figura della fase luminosa egli b evidente che il 
piano perpendicolare a quello della tavola sopra mb taglia il globo lu- 
nare lungo un circolo, il quale per essere normale al raggio TL , al- 
1 osservatore T apparisce un circolo, la di cui metà è luminosa, e la 
sua ciroonlercnza sarà il confine esterno dell’ emisfero lunare visibile 
alla terra. L’altro circolo, eretto sopra cLn normale al piano della 
tavola, b veduto dalla terra sotto un’ inclinazione T L n, ed b riferito 
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al piano del circolo ftLm; quindi vi apparirà come un' ellisse, di cui 
l’asse minore' sarà = L, n sen T L n = 8 cos («V -4- ’J 7 ) ponendo come 
sopra il semidiametro della Luna = 8 . Quindi la fase luminosa sarà 
contornata esternamente da un semicircolo, ed internamente da una 
mezza ellisse , il cui semiasse maggiore = 8 , il semiasse minore 
= 0 cos (.V -q- T) . 

1 3 1 . Scolio. Si può senza commettere errore sensibile in questo 
argomento trascurare 1’ angolo S , il quale, coinè sopra abbiamo avver- 
tito, non supera 0° io", come anche si può supporre che la Luna si 
muova nel piano deJI’ «eclittica, non allontanandosene essa più di 5 o 
6 gradi . In allora sarà T uguale alla longitudine della Luna, meno la 
longitudine del Sole, alla quale differenza danno gii Astronomi il no- 
me di elongazione della Luna dal Sole . Posta pertanto questa elon- 
gazione = e, sarà sensibilmente la fase luminosa nella sua massima am- 
piezza = 8 (1 — cos e) = 8]sen vers e : quindi l'ampiezza delle fasi lu- 
nari cresce in ragione dei seni versi delle elongazioni, lo che essendo 
confermato dall’ osservazione comprova l' ipotesi della sfericità della 
Luna, da cui siamo partiti. La curva interna della fase luminosa sarà 
in questa supposizione medesima una ellisse, di cui l’ asse maggiore è 
il diaidctro apparente z 8 della Luna, ed il minore =28 cos e . 

Alcune osservazioni sulla costituzione fisica del globo lunare. 

i 3 i. Osservata la Luna con forti cannocchiali nel plenilunio si pre- 
senta come un disco circolare illuminalo , ma tutte le sue parti non 
sono dotate di ugual grado d'illuminazione. In alcune posizioni riroar- 
cansi dei punti di ulta luce vivissima, dai quali sgorgano tratti egual- 
mente lucidi, che all’intorno si estendono «piasi luminosi torrenti, la- 
sciando intercetti degli spazj più opachi. Veilonsi in altri luoghi mac- 
chie più oscure della media luce lunare, c rassomigliano « mari o sta- 
gni, che sono talvolta attraversai' «la qualche striscia più luminosa. 
I na tale varietà di accidenti rimarchevoli per forma c posizione sulla 
superficie lunare, unita all’insieme della luce pallida, che rischiara c 
non abbaglia la vista, terminata, o dirò cosi concentrata dentro un per- 
fetto circolo luminoso, desta senza dubbio a chi la rimira per la pri- 
ma volta un alto senso di meraviglia. 

11 iìlosofo, clic tende ad indagare la causa di queste circostanze, 
ha bisogno «li seguirle in tutte le loro posizioni per poter raccogliere 
dal complesso dei fatti le cause, dalle quali dipendono. 

Nel- tempo degli ecclissi lunari, quando la Luna ù totalmente im- 
mersa nel cono ombroso , che lascia dietro di se la terra „ sparisce 
tanta varietà, più non si scorge traccia di luce, o se pur si scorge, 
« tenuissima, c di colore rossastro. 


Dii 
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Dopo il novilunio, e verso le quadrature la fase della Luna non é 
terminata in una perfetta ellissi, o in una linea retta, come sembre- 
rebbe che dovesse accadere se la Luna fosse perfettamente sferica; 
ma si notano verso il conline che separa la parte illuminata dalla parte 
oscura delle granili ineguaglianze simili ad una specie di dentatura, 
massime dalla parte inferiore del globo lunare. Là vedi una punta lu- 
minosa alqnanto discosta dal contine medio della fase lucida: più in 
alto scorgi quasi un anello illuminalo, clic racchiude uno spazio oscu- 
ro; nella parte illuminata vedi quelle stesse ombre, che osservasti nel 
plenilunio, ma alquanto più dense, c determinate. 

(Queste apparenze provano evidentemente, che la superficie lunare 
non è composta di materie tutte egualmente atte a rillettcrc la luce, 
c che la sua hgura non b perfettamente sferica: ma invece esistono 
nella superficie della Luna grandissime prominenze, simili alle monta- 
gne della nostra terra, le rjuali la rendono scabrosa e disuguale. 

Le diverse gradazioni di luce osservate nel plenilunio, vale a dire 
quando il Sole rapporto a noi illumina di fronte la Luna, provano ad 
evidenza l’esistenza ili materie più o meno atte a riflettere a noi la 
luce solare. Cosi quei punti luminosissimi ila noi osservati potrebbero 
rassomigliare a scogli ed aride montagne, che quasi tutta riflettono la 
luce solare. Per lo contrario quelle macchie oscure, o poco illumina- 
te, quantunque in faccia abbiano il Sole, gran parte assorbono dei 
suoi raggi, i più forti solo ne sono verso noi rimandali, ed in ciò as- 
somigliar si potrebbero alle nostre pifludi, stagni, mari ec. 

lo dico inoltre, che quelle dentature e punti lucidi di vario gene- 
re, e di varia l'orina che scorgonsi verso i contini della fase luminosa 
nelle vicinanze delle quadrature provano nella superficie lunare l’ esi- 
stenza di alte montagne, e tanto più elevate quanto più sono dal me- 
dio confine della fase discoste, c situate addentro la parte oscura. Per 
hen comprenderlo immaginiamoci il Sole non per anco sorto sul no- 
stro orizzonte, ma ad esso mollo vicino. Avanti d’illuminare le nostre 
Lasse pianure egli illumina le cime delle alte montagne che ci stanno 
di fronte, e quindi successivamente avvicinandosi al nostro orizzonte 
le montagne si ricuoprono di luce, finché anche le punte dei più alti 
campanili cominciano ad indorarsi , rimanendo oscure tuttavia le 


pianure e i bassi tondi, che alla media superficie terrestre sono di 
livello. In questo stato di cose sia il nostro occhio improvvisamen- 
te trasportato al zenit, e da quella sublime altezza riguardi la terra 
nostra, la quale da per se opaca ed oscura non sarà visibile, se non. 
in quanto riflette i raggi solari. Egli è evidente, clic vedrà della no- 
stra terra quella metà che è al di sopra dell'orizzonte razionale, della 
qual metà la porzione situata all’oriente sarà dal Sole illuminata e vi- 
sibile, c I altra oscura ed invisibile. Ma verso il confine della parte 
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illuminala, egli scorgere non potrà le nostre pianure non ancora illu- 
minale, mentre «lai seno oscuro di esse vedrà quai luminosi tratti sor- 
gere le cime delle nostre alte montagne, le quali saranno tanto più dal 
medio confine «Iella luce discoste, quanto pili saranno esse elevate. 
Tale è appunto la situazione della Luna in quadratura rapporto al So- 
ie, e rapporto a noi , c per conseguenza le stesse apparenze provano 
alla sua superficie l’ esistenza di alte montagne . 

Di «jui ancora h facile concepire, come col mezzo «Ielle osserva- 
zioni siasi potuto determinare la loro altezza, e come siasi pervenuto 
a dimostrare essere la superficie lunare mollo più scabrosa, e<] intral- 
ciata di montagne assai più elevate di quelle della nostra terra, intor- 
no a che meritano di essere lette fra i moderni le osservazioni del ce- 
lebre Schroeter pubblicate nell’ insigne sua opera intitolata Scienoto- 
pografische fragmente etc. tìottingen 1701 e 1 8oz. 

1 33 . Lna rassomiglianza cosi decisa Ira la superficie lunare e la 
superficie terrestre ha fatto insorgere fra i filosofi la questione se la 
Luna sia abitata. A noi mancano dati sicuri di osservazione per po- 
terla decidere, giacché i nostri deboli sensi ajutati anche dai più po- 
tenti istromenti ottici non son valevoli a distinguere in quel corpo ce- 
leste creature semoventi dotate di vita. Certo che non ripugna alla 
divina onnipotenza una tale ipotesi. Sembra anzi consentaneo alla no- 
stra ragione l’aumentare il numero degli enti, ebe da per tutto cele- 
brino le lodi del Creatore, come sembra ripugnante, e troppo dall' u- 
mano orgoglio esaltata 1’ opinione, clic tutti i corpi, i quali in sì pro- 
digiose distanze ci girano intorno siano fatti unicamente per noi . Co- 
munque ne sia di tali filosofici divisamenti, noi possiamo con sicurezza 
asserire non poter in «pici globo aver vita e moto creature a noi si- 
mili. Egli ò in fatti provato da varie osservazioni astronomiche non 
esser la Luna circondata da un'atmosfera alla nostra simile, o almeno 
averne una tenuissima; ed in conseguenza resta così provato non po- 
ter alla superficie lunare vivere «sseri animati della nostra costituzio- 
ne. E per non dover più tornare su questa materia, non sarà imitile 
bulicare come col mezzo delle osservazioni astronomiche pervenire si 
possa a riconoscere la non esistenza, o almeno la somma tenuità del- 
l’ atmosfera lunare . 

1 34 -- Egli è noto dalla fisica che un raggio di luce passando dal 
vuoto in un’atmosfera di una determinala densità piega il suo cammi- 
no avvicinandosi alla perpentlicolare condotta al punto d’ingresso, e 
nel ripassare da questa atmosfera nel vuoto si allontana dalla perpen- 
dicolare condotta al punto d’egresso. Agli angoli compresi fra il rag- 
gio deviato e la primitiva sua direzione prolungata dassi il nome dì 
rifrazione . Ciò posto , pongasi la Luna circondata da nn’ atmosfera 
qualunque, e vediamo quali conseguenze risultare ne dovrebbero. 
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(Fig. 3i) Rappresenti L il centro della Luna II O fi, la quale sia 
circondata da mi’ atmosfera Mm. Sia SBC un raggio luminoso, che 
senza rifrazione raderebbe l' estremo lembo B della Luna medesima. 
Entrando in M nell’atmosfera lunare si avvicinerà alla perpendicolare 
condotta alla superfìcie dell’ atmosfera, ed in conseguenza al centro L, 
prendendo la direzione M m . Sortendo dall’ atmoslera in to', si allon- 
tanerà dalla perpendicolare L to', ed invece di continuare per la dire- 
zione M ni m' , prenderà la direzione ni T inclinata ad ra m" quanto 
la s M lo era alla S M. Quindi quell’ astro che senza la rifrazione 
apparir doveva nel lembo lunare in S , ne sarà tuttora discosto nel 
cic'o stellato di un arco S S'' ugnale alla doppia rifrazione orizzontale 
della Luna. Quando pertanto un astro veduto dalla superficie terre- 
stre apparirà sul lembo lunare, sarà realmente pili vicino al centro di 
una quantità uguale alla doppia rifrazione dovuta all'atmosfera lunare, 
che porremo = z r. 

Posto ciò, muovasi la Luna da occidente in oriente verso una 
stella fissa, c la occulti, e supponiamo che col suo moto proprio essa 
impieghi un tempo % r a percorrere nel cielo stellato lo spazio a r. 
Da quanto abbiamo detto è evidente, che se senza l'atmosfera la Lu- 
na occultasse l'astro al tempo f, supposta l’atmosfera, essa lo occul- 
terà al tempo t+iT. Al momento in coi l’astro ricomparisce appa- 
rentemente dall’altra parte, egli sarà effettivamente più vicino al cen- 
tro della quantità ir. Se pertanto senza la rifrazione egli fosse per 
ricomparire al tempo t' , posta alla Luna un’ atmosfera ricomparirà al 
tempo t' — a r ; e perciò la durata totale dell’ occultazione, cne senza 
la rifrazione sarebbe t' — f, posta la rifrazione diverrà t' — t — 4-t. 

Da un’ altra parte il raggio lunare per la presenza dell’ atmosfera 
apparirà maggiore del vero di r, e quindi l’ apparente diametro supe- 
rerà il diametro vero di z r; laonde la durata dell’occultazione dedotta 
dal moto vero della Luna, conosciuto dalle tavole e dal diametro ap- 
parente sarà r' — • t — zr. Se pertanto questa durata dell’ occultazione 
calcolata uguaglia la osservata l‘ — t — 4- r , sarà un indizio che la 
quantità t c nulla ; e se non sono uguali, dal loro confronto si otterrà 
il tempo r, che la Luna impiega col suo moto proprio a percorrere 
un arco r uguale alla rifrazione della sua atmosfera, e quindi dal molo 
cognito della Luna otterrai» eziandio lo stesso angolo r. 

1 35 . Un altro argomento fortissimo in favore dell’ atmosfera lunare 
si deduce dai fenomeni che si presentano negli ecclissi totali del Sole 
e negli ecclissi anulari . Si à osservato nella massima oscurazione la 
Luna circondata da ana corona lucida, e talvolta ancora si sono ve- 
duti tratti di luce di vario colore scorrere all’ intorno della Luna me- 
desima, quando interamente mancò la luce solare, come ciò accade 
«elle eccitisi totali del Solfi del za Aprile 171$ vecchio stile, e del 
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Giugno 1778, ambedue riferite nelle transazioni filosofiche pegli 
anni 1713- 1779. Un altro fenomeno non meno singolare è stato os- 
servalo a Berlino ila! celebre Eulero nell’ ecclissc anulare, che ebbe 
luogo il z 5 Luglio .7*8, il ij naie ha dato origine ad una interessan- 
tissima Memoria dello stesso autore negli Atti dell’ Accademia reale di 
Berlino per lo stesso anno. Ecco il fenomeno dall’ Eulero osservato. 

Evasi preparalo in una camera oscura a mezzogiorno un foro nella 
finestra, per cui ricever potesse 1 raggi del Sole, ed avendo applicato 
a ijucsto foro un tubo astronomico di 9 piedi faceva cadere V imma- 
gine del Sole prodotta dal tubo sopra un foglio di carta bianca, la 
«piale era fissata in modo rhe riuscisse perpendicolare all’ asse del tii- 
lm. Dall’ oculare di esso tubo allontanò egli la carta, finattanlocliè 
I immagine apparente del disco solare cuoprissc esattamente un circolo 
pria disegnatovi in modo clic l’ asse del tubo prolungato coincidesse 
col centro di esso. Questo apparato era montato in modo da seguire 
il moto diurno del Sole. Quando la Luna ebbe nascosto gran parte 
del disco solare, gli angoli della porzione illuminata del Sole divenen- 
do molto acati, i loro vertici sortivano dal circolo disegnalo nella car- 
ta, mentre il bordo illuminato del Soie da essi remoto vi era esatta- 
mente compreso. Allorché i vertici si furono riuniti, ed apparve intor- 
no al globo opaco della Luna l’anello luminoso del Sole, dalla parte 
ove era esso più stretto, sortiva il lembo solare dal circolo, di modo 
che aveva ricevuto un ingrandimento molto sensibile, e mentre dietro 
il calcolo l’ampiezza dell anello doveva essere di un secondo, Eulero 
la stimò ili 16 secondi incirca. Donde evidentemente risulta, che il 
raggio solare, il quale doveva presso ebe radere il lembo lunare devio 
dalla sua direzione allontanandosene notabilmente . Quindi dietro l’ana- 
lisi dell'articolo precedente c forza ammettere intorno alla Luna un'at- 
mosfera . Richiamando a calcolo rigoroso tutte le circostanze dell’ cc- 
dissi, sembrò ad Eulero di poterne dedurre un’ atmosfera intorno alla 
Luna capace di produrre una rifrazione orizzontale di 20", intorno a 
che egli avverte, che potrebbe essa risultare anche molto minore. Le 
osservazioni posteriori ridotte scrupolosamente a calcolo hanno ridotto 
la refrazione orizzontale della Luna ad una quantità ben minore, c 
non viene essa generalmente riputata maggiore di 2 ", 5 . Essendo per- 
tanto' nella nostra terra la rifrazione orizzontale di circa 33 ', ossia 

1980", la densità dell’atmosfera lunare sarà di quella della nostra. 

79 * 

Una tenuità cosi prodigiosa, e l’ inalterabilità dei colori osservata 
nelle occultazioni delle stelle fisse, e dei pianeti ha indotto molti Astro- 
nomi di somma riputazione a revocare in dubbio l’ esistenza dell’ at- 
mosfera lunare, intorno a che merita di essere letta la Memoria del 
ccl. sig. ab. Cesaris nelle Effemeridi di Milano pel 1790 sui vulcani 
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lunari. Per altro dopo le osservazioni copiose ed esatte del sig. Schroe- 
tcr (il quale con forti lelcscopj ha eziandio scoperta qualche traccia 
di crepuscolo alla superfìcie lunare, determinando quindi 1’ altezza del- 
l’ atmosfera all’ incirca di 3oo tese ) non sembra potersi sparger più 
dubbio intorno alla sua esistenza. 

i36. La gomma disuguaglianza che si osserva alla superfìcie luna- 
re, 1* immenso numero di crateri e monti scopertivi ha fatto sospettare 
nella Luna l’ esistenza di vulcani simili a quelli che trovansi nella ter- 
ra, e questa congettura viene molto avvalorata dalle osservazioni di 
alcuni tratti di luce osservati talvolta nella parte oscura della Luna, 
che formatisi per qualche tratto, sparirono in seguito . Quelli che ri- 
gettano 1’ atmosfera lunare , rigettano eziandio 1’ esistenza dei vulcani 
lunari, non essendovi accensione ove manca atmosfera, per lo meno 
secondo le leggi fìsiche che osservansi sulla terra. Sembra poi al sig. 
Schroeter di potere eziandio in modo inconcusso stabilire l’ esistenza 
dei vulcani dietro le sue osservazioni, e crede che molti crateri arda- 



nosi osservate, colla eruzione di vnleani lunari, riguardandoli come corpi 
dal seno lunare con gran forza d’ impulso scagliati verso la terra , c 
quindi per la sempre crescente attrazione terrestre condotti fino a noi. 
Lasciando da parte queste fisiche congetture, passiamo alla spiegazio- 
ne di alcune altre particolarità che si osservano alla superficie lunare. 

i3j. Dopo il novilunio, allorquando la fase luminosa è molto pic- 
cola, si è osservato che la Luna mantiene una luce debolissima ap- 

E ellata luce cinerina, od anche luce secondaria, che la rende visi- 
ile interamente ad occhio nudo, e nelle ecclissi lunari, quando la Lu- 
na ò immersa nell’ ombra terrestre resta tuttavia visibile per una luce 
rossastra molto debole. 

La luce cinerina va in intensità diminuendo Gno alla quadratura, 
alla qual epoca sparisce in faccia alla luce più viva della Luna . La 
causa di questa luce secondaria deve ripetersi dai raggi solari , che 
dalla terra vengono ridessi alla Luna, e da essa nuovamente a noi ri- 
mandati. Nel novilunio, L’emisfero terrestre alla Luna rivolto è per in- 
tero illuminato dal Soie, e perciò in gran copia rimanda verso la Lu- 
na i raggi solari, nella cui oscura superficie spandono un leggero chia- 
rore a quello simile che la Luna in plenilunio produce sulla nostra 
terra, e questi per nuova riflessione tornando alla terra rendono a noi 
l’ intero disco lunare visibile . 

Che poi verso le quadrature tal luce sparisca, ciò si deve ripetere 
in parte dalla minor copia di raggi dalla terra alla Luna rimandati, e 
più ancora dallo splendoce troppo vivo della fase lunare, il quale estin- 
vou u ai 
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gue, o diri cosi cancella nella nostra mente la sensazione di nna luce 
più debole. 

La luce rossastra, che rende la Lana visibile nel tempo della saa 
oscurazione durante gli ecclissi è dovuta invece ai raggi solari ritratti 
dall’atmosfera terrestre, ed avvicinati all’asse del cono ombroso, ia 
virtù dei quali esso è sparso di una gran quantità di raggi luminosi, 
che incontrandosi nella Luna vengono di nuovo ridessi ed a noi ricon- 
dotti . 11 color rosso si spiega dalla diversa rifrangibilità dei raggi lu- 
minosi, in virtù della quale solo i più forti (vale a dire i rossi) bno a 
noi ritornano, gli altri rimanendo per l’atmosfera e per lo spasio. 

Da questa opinione comunemente ricevuta dai Fisici e dagli Astro- 
nomi dissente il sig. Rcgndr professore d’ Astronomia in Upsal, il quale 
deduce la spiegazione di questo fenomeno da una sua particolare teo- 
rica sulla propagazione della luce. Egli accorda alle molecole lumino- 
se, che suppone con Newton emanate dal Sole, una minima massa, e 
supponendole cosi dotate di elasticità, spiega colla attrazione dei corpi 
celesti sulle molecole luminose i fenomeni della visione. Vuole pertanto 
il sig. Rcgndr, che intorno a ciascun corpo, come la terra, la Luna, 
i pianeti si aduni nna copia considerabile di molecole luminose, for- 
mando una specie di corona simile a quella che nelle ecclissi totali di 
Sole si è osservato intorno alla Luna. Esistendo cosi intorno alla terra 
una copia considerabile di luce, una porzione ne è attratta dalla Luna, 
e quindi alla terra ritornando per ritlessione unita all’ attrazione ter- 
restre a noi rende la Luna visibile eziandio quando trovasi immersa 
nel cono ombroso della terra (Vedasi MonatL Corresp. von Zach 
parie VI uag. 3tio). 

1 38. Terminerò queste fisiche osservazioni sulla Luna coll’ addurre 
la ragione di un fenomeno da tutti osservato, perchè cioè il suo dia- 
metro apparente all’ orizzonte apparisca più grande di quello ebe 
ha in nna certa altezza sopra l’orizzonte, quando per lo contrario è 
facile di convincersi dover essere egli allora più piccolo. Ln tale fe- 
nomeno non è che apparente, ed una conseguenza immediata della ma- 
niera di giudicare della nostra mente. La giornaliera esperienza tut- 
todì ci convince, che mantenendo un oggetto lo stesso angolo ottico, 
noi siamo disposti a giudicarlo tanto più grande, quanto meno è illu- 
minato, e quanto più lontano lo giudichiamo, a meno che non si parli 
di oggetti a noi cogniti, o di distanze mediocri, nelle quali il nostro 
giudizio è regolato dal tatto. Cosi stando alta finestra in una tran- 
quilla notte di estate ci sembra veder volare per aria grandi uccelli, 
v tosto che ne udiamo il ronzio, colla vicinanza sparisce il falso giu- 
dizio delia grandezza loro, e più non appariscono che moscherini. Si- 
milmente accadendoci in fosca notte di vedere contro il basso cielo, 
o qualunque altro remoto fondo un albero, un animale a noi vicini, per 
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la poca luce ce li figuriamo molto lontani, ed appariscono quindi gran- 
di, enormi fantasme; ina se arriviamo a distinguere la prossimità loro, 
quella spaventosa mole rimpiccolisce, e pili non restano che oggetti 
mediocri e comuni, quali sono in realtà. Molti altri di tali falsi giu- 
dizj addurre si potrebbero per comprovare il nostro assunto; bastino 

3 nesti due per tatti gli altri che in gran copia ritrovatisi nei trattati 
'ottica. Ora la Luna all’orizzonte apparisce meno illuminata, e la 
giudichiamo pili lontana che allorquando è un poco sopra l’ orizzonte 
elevata. Dunque per la falsa maniera di giudicare da noi contratta, 
dobbiamo reputarla maggiore. 

Che la Luna ali’ orizzonte apparir debba meno illuminata , h evi- 
dente se si considera, che i raggi di luce attraversare dovendo mag- 
gior tratto di atmosfera. Tengono a noi più indeboliti, e ciò tanto più 
che gli strati di essa all’ orizzonte più vicini, sono eziandio sempre più 
densi e carichi di vapori ed esalazioni terrestri. Che poi apparir debba 
più lontana è pure evidente, giacché viene riferita dietro tutti gli og- 
getti terrestri, e di loro assai più lontana si giudica. Ad una quulche 
elevazione mancano oggetti intermedj per poter col mezzo loro apprez- 
zar la distanza, ed in conseguenza questa al nostro occhio sparisce. 
Cosi se un filo teso in una tranquilla notte ci figuriamo condotto alla 
Luna, quando è all' incirca £o gradi sopra l’orizzonte, abbassandolo 
fino all’ orizzonte stesso, ce lo figuriamo terminato non molto di là dei 
vicini oggetti che ci stanno di fronte ; prova evidente della distanza 
stimata minore. 


CAPITOLO XI. 


Teoria del moto circolare della Luna intorno alla terra. 

i 3 9 . I movimenti lunari sono molto più complicati ed irregolari 
dei movimenti solari, e se coll’ osservazione sola si è potato pervenire 
a determinare con una bastante precisione la legge, cui vanno soggetti 
i movimenti solari, non si è pervenuto a determinare collo stesso mcz>« 
zo quella dei movimenti lunari, che molto incompletamente, e dopo 
reiterati tentativi. 

Le tavole lunari sono, fe vero, giunte in questi ultimi tempi ad un 
eminente grado di precisione. Il loro perfezionamento però non è tutto 
dovuto alle osservazioni, ma bensì ai più fini artifizj (l'analisi immagi- 
nati successivamente dai sommi geometri Newton, Eulero, Majer, la 
Grange, la Place ec. , ed alla insigne scoperta della gravitazione uni- 
versale, a cui fu condotto il Newton dal confronto delie osservazioni 
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astronomiche fra loro. Dopo una tale scoperta, il problema ili deter- 
minare i movimenti dei corpi celesti fu ridotto alla meccanica , e dai 
progressi di questa dipende lo stato dell’Astronomia, ed il perfeziona- 
mento delle tavole dei corpi celesti, le osservazioni non somministran- 
do che i dati necessarj per determinare le costanti arbitrarie introdotte 
dalle integrazioni, e la verificazione della teoria. Non b nostro scopo 
di esporre le sublimi ricerche di quei sommi Geometri, ma bensì d in- 
dicare, dietro la scorta dell’osservazione, le circostanze principali del 
moto lunare, e di brevemente esporre i più rimarchevoli risultamenti 
della teoria, facendone l’applicazione agli usi delia vita civile. 

i£o. Da quanto abbiamo detto nella spiegazione delle fasi lunari 
si raccoglie essere la Luna un corpo opaco di figura sferica, o almeno 
presso a poco sferica, che si ravvolge intorno alia terra da occidente 
in oriente, ritornando rapporto al Sole alle stesse posizioni in jg gior- 
ni circa. 

Per acquistare ulteriori cognizioni intorno ai movimenti lanari noi 
supporremo un osservatore giornalmente intento a determinare, me- 
diante lo stromento dei passaggi, ed il quadrante murale, l'AR e la 
declinazione del centro della Luna , notando contemporaneamente il 
tempo medio del suo passaggio pel meridiano. Avendo osservate le 
AR e le declinazioni del centro della Luna se ne deducano con molta 
cura le longitudini e latitudini corrispondenti, mediante le formule ri- 
ferite al capitolo IV. 

Se le latitudini risultassero costantemente nnlle, sarebbe un indizio 
sicuro che la Luna si muoverebbe da occidente in oriente sempre nel 
piano deH’ecclittica. Si b frattanto osservato, che dorante una rivolu- 
zione della Luna intorno alla terra le latitudini sono due volte nulle; 
negli altri giorni sono esse o boreali, od australi. Allorquando le lati- 
tudini della Luna sono nulle b chiaro essere il suo centro nell' ecclit- 
tica. I punti, nei quali le latitudini Innari sono nnlle, corrispondono a 
longitudini fra loro differenti di 180° incirca. La massima latitudine 
australe b presso a poco uguale alla massima latitudine boreale, ed il 
suo valore medio b = 5° 9' o". Tali osservazioni ci conducono tosto a 
conchiuderc, che il centro della Luna si muove intorno alla terra in 
un piano inclinato all’ orbita dell’ ecclittica di 5° 9' o" tagliando l’ ec- 
clittica lungo una liuea retta che passa per il centro della terra. 

i|i. Alla comune intersezione fra il piano dell’orbita lunare ed il 
piano dell’ ecclittica danno gli Astronomi il nome di linea dei nodi, 
c la sua posizione nell’ ecclittica si riconosce dall’ osservare la longitu- 
dine della Luna, allorquando la sua latitudine divien nulla. La retta 
condotta per il centro della terra, e per la posizione della Luna a 
quell’ istante è la stessa linea dei nodi. 

Allorquando la Luna dall’ emisfero australe attraversando l’ ecclit- 
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tira passa nell’ emisfero boreale, ossia quando la latitudine della Luna 
di australe diviene boreale, dicesi che passa per il primo nodo, a cui 
dassi il nome di nodo ascendente . Terminata avendo la porzione della 
sua orbita situata nell’ emisfero boreale, essa attraversa di nuovo l’cc- 
clittica per descrivere l’altra parte nell’ emisfero australe. 11 punto, in 
cui 1' ornila lunare taglia allora l’ ecclittica, appellasi secondo nodo, o 
nodo discendente. 

Se accade di fare un’ osservazione della Luna precisamente quando 
la sua latitudine è = o, in allora la corrispondente longitudine sarà la 
longitudine del nodo ascendente , se quindi la latitudine diverrà bo- 
reale; quella del nodo discendente , se la latitudine diverrà australe. 
Se poi la osservazione della Luna non è fatta precisamente, quando 
la latitudine b = o, scritte le latitudini vicine in una serie coi tempi 
corrispondenti, e colle longitudini pure corrispondenti , mediante l’ in- 
terpolazione si cercherà il momento, in cui la latitudine fu nulla ; quin- 
di dalla serie delle longitudini si ricaverà parimente col mezzo dell' in- 
terpolazione la longitudine della Luna corrispondente a quell’ istante , 
c questa sarà la longitudine cercata del nodo. 

i4.a. Si può determinare la posizione del nodo lunare con due os- 
servazioni della Luna fatte nelle sue vicinanze anche nel modo seguen- 
te, ed alfine di ottenere maggior precisione nei risultamenti converrà 
scegliere due osservazioni tali, che una preceda il passaggio della Lu- 
na per il nodo, e l’altra lo segna. 

(Fig. 3a) Sia Y N L l’ ecclittica, Y 'NI il circolo massimo, in cui 
-apparentemente sembra muoversi la Luna; N il nodo. Corrisponda la 
Luna avanti il suo passaggio pel nodo N al punto la cui longitu- 
dine Y L' sia = L , e la latitudine australe L I = X . Nella seconda 
osservazione sia la Luna in /, avendo una longitudine Y L — L , ed 
una latitudine boreale / L = X' . Pongasi la longitudine incognita del 
nodo N — fi, e l’inclinazione INL = i. 

I due triangoli sferici rettangoli t N L\ IN L daranno 

tang X = tang i scn — L) ; tang X' == tang i sen ( L ' — fi) ; 
donde con facili riduzioni otterrassi 

tang X' -f- tang X _ sen ( L ' — fi) -f- sen (fi — L) % 
tang X' — tang X sen (L' — fi) — sen (fi — L) ’ 
la quale per le note riduzioni somministra la seguente 

u»g [«<£/+ L) -ai - «.n g t <i/ - L ) ; 

donde si otterrà il valore di i (L' L) — fi ; e quindi quello di 
fi, che ò la longitudine cercata del nodo. Cosi unendo a due a 
due le osservazioni precedenti , e le seguenti il passaggio della Luna 
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per il nodo , se ne potrà determinare la posizione con molta preci* 

sione ('). 

1 4-3. La posizione della linea dei nodi non è fissa nel cielo stel- 
lato, vale a dire non corrisponde sempre alia medesima longitudine 
rapporto all’equinozio, ma diminuisce questa notabilmente con celerilà 
angolare presso a poco uniforme. Cosi al ) Gennajo 1800 essa cor- 
rispondeva a 33* i4 7 ", ed al 1 Gennajo 1810 corrispondeva a igg’ 
5o 3a ' di longitudine, cosicché retrogradando il nodo aveva percorso 
un arco di ecclittica = ig3* z3 35 nello spazio di 10 anni, vile a 
dire in 3652 giorni compresi fra il 1800 ed il 1810 . Quindi egli com- 
... • , • - ........ 36o. 365a . 

pira la sua rivoluzione intorno all ecclittica in ■■■■■■ - giorni, ossia 

iq3, 3g3 

in 6798 *, z corrispondenti a 18 anni comuni e 220 giorni circa. Tale 
sarebbe la durata della rivoluzione del nodo lunare rapporto all’ equi- 
nozio mobile di primavera, il quale ha esso pure un movimento retro- 
grado rapporto alle stelle fisse. Dunque rapporto ad una stella fissala 
dorata della sna rivoluzione è nn poco minore, perché colla sua re- 
trogradazione il nodo ritornerà prima alla stella, clic all’ equinozio . 

Per trovare la durata della rivolnzione del nodo rapporto ad una 
■tella fissa sapponiamo che l’ equinozio retrogradando in 365 giorni 
percorra un arco m; e che il nodo si allontani nel tempo vnedesimo 
dall’ equinozio di un arco = n . E chiaro che il nodo si allontanerà 
cosi da un medesimo punto fisso nell’ ecclittica dell’ arco m - 4 - n , e 
quindi chiamata S la durata della rivoluzione del nodo rapporto ai/e 

„ , . _ 36o\ 365 

stelle hsse, sarà S Frattanto 


n = 


36o . 365 


n ■ 
36o. 365 


19 % 3.87 - 6 9 583",3; m = 5o'',s 

b 79^ * ** , 

(N rappresenta la durata della rivoluzione del nodo rapporto all equi* 

nozio). Introducendo questo numero N , otterremo 

S — A" (i — — -4- — . . . V della qual serie i primi due ter* 

m \ n n* / 

n 

mini danno ^= 6793 *, 3, cioè la rivoluzione del nodo rapporto alle 
stelle sarà di 5 giorni circa minore di quella rapporto all’equinozio. 


(*) Suppone questa regola (isso it nodo nell' ecclittica ; ina retrogradando conti* 
nuamente , come s’ indica nel § seguente , abbisogna di una piccola correzione . Fin- 
gendo T inclinatone costante, e chiamando Q la posizione del nodo pet ristante 
di mezzo fra le due osservazioni , a m la quantità totale della sua retrogradazione 
fra Tutta e l’altra, si troverà facilmente 

_ sen — X) . 

Ung [*(£,’-*- 4) — = — j-~ tang i (i' — 4 -t- a m) . 
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i Allorché nn qualunque punto celeste si muore nel cielo stel- 
lato, descrivendo apparentemente un circolo massimo della sfera, il 
tempo impiegato a percorrerlo appellasi durata della sua rivoluzione, 
o semplicemente rivoluzione. Se il movimento di quel punto è rife- 
rito alt* equinozio mobile di primavera, la durata della sua rivoluzione 
chiamasi rivoluzione tropica; se è poi riferito ad un punto fisso del 
cielo stellato, come ad una stella fissa, appellasi allora rivoluzione si- 
derale. La quantità giornalmente da quel punto percorsa valutata ncl- 
l’ ecclittica, od anche nella sua orbita diccsi moto diurno , indicando 
per moto diurno tropico quell’arco, di cui allontanasi dall'equinozio 
in un giorno, e per moto diurno sidereo l’ arco percorso rapporto ad 


in un giorno, e per 
una stella fissa. 


Se la direzione del moto di quel punto è da occidente verso orien- 
te, di modo che le sue longitudini da un giorno all’ altro vadano au- 
mentando, il suo moto è dagli Astronomi detto diretto, ovvero secon- 
do l’ordine dei segni; nel caso contrario il suo moto è retrogrado, 
o contro l’ ortiine dei segni , e tende a diminuire la sua giornaliera 
longitudine, od AR. 

Ciò posto, il nodo lunare in viriti delle precedenti determinazioni 
ha un moto retrogrado , tale che la sua rivoluzione tropica sia di 
6798»,», e la sua rivoluzione siderale di 6793,3; 

il suo moto diurno tropico sarà quindi . . «= 3 ' 10", 64 

ed il siderale £=310,78 

moto annuo tropico per 365 = 19° 19' 4 3 ", 3 

moto annuo sidereo . . . . . . . . =19 zo 33 , 3 
Cosi mediante questi dati potrassi sempre determinare la posizione del 
nodo ascendente lunare, partendo dall’ epoca sopra riferita del 1 800. 

i 45 . Passiamo ora ad esporre come col mezzo delle osservazioni 
pervenire si possa alla cognizione del moto medio della Luna. 

Avendo scritto le longitudini e latitudini giornaliere osservate nel 
momento del passaggio della Luna pel meridiano unitamente al tempo 
medio corrispondente in una serie, si vedrà da principio che tanto le 
longitudini, quanto i tempi del passaggio seguono una legge molto ir- 
regolare; imperciocché i tempi del passaggio andranno di giorno in 
giorno ritardando circa un’ ora, e nelle longitudini nè le differenze pri- 
me, nè le seconde saranno costanti, ma soltanto le quarte o quinte 
si avvicineranno ad essere =0. Converrà adunque col mezzo dell’ in- 
terpolazione ridurre le longitudini osservate a corrispondere ad egaali 
intervalli di tempo, come di z 4 in z 4 ore, o di la in ìz ore. Aven- 
do così preparate le longitudini osservate, le loro differenze ci daran- 
no la celerità angolare diurna della Luna in longitudine, la quale va- 
rierà sensibilmente oscillando fra gli 11° ed i i 5 ‘. Si può pertanto 
Concludere, che il moto delia Luna è nella sua orbita, come quello 
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del Sole, regolato da ona celerità inedia, a coi ranno unite delle cor- 
rezioni variabili e periodiche, le <|oali facciano oscillare la sua posi- 
zione media di 4 0 5 gradi . Siccome queste correzioni (alle quali dan- 
no gii Astronomi il nome di equazioni) fanno oscillare la celerità 
della Luna fra limiti discretamente piccoli, si comprende facilmente che 
la loro influenza sul moto medio sarà tanto pili piccola, quanto mag- 
giore sarà lo spazio di tempo, in cui viene distribuita. Donde risulta 
la seguente regola per trovare il moto diurno tropico della Luna. 

Scegliete due osservazioni della Luna lontanissime , nelle quali 
con molta precisione siasi determinata la longitudine ed il tempo 
medio corrispondente . Dividete l' arco totale percorso dalla Luna 
per il numero dei giorni compreso fra le due osservazioni, ed 
avrete il moto diurno medio ricercato rapporto alt equinozio. 

Si è trovato in tal guisa il moto diurno tropico della Luna 
<= i 3 * io' 33,017, e la sua rivoluzione tropica 

= -*■. — = 37%3ii582£ = 17' 7" 43' 4", 71. 

Se si desidera la rivoluzione siderale della Luna convien osservare, 
clic durante la rivoluzione tropica retrogradando l’equinozio, essa tor- 
na ad incontrare prima 1’ equinozio che il punto fisso del cielo stella- 
to , col quale confondevasi nel principio della rivoluzione. Quindi 
la rivoluzione siderale sarà pih lunga, e siccome in 17*, 3 n l'equino- 
zio retrograda di 3 ", 759 (arco percorso dalla Luna in 6 ", 85 ), cosi 
la durata della rivoluzione siderale sarà = *7' 7 43 ' II", 57. 

,(6. La rivoluzione della Luna rapporto al suo nodo deve essere 
minore della rivoluzione periodica, perché retrogradando il nodo, la 
Luna lo torna ad incontrare prima di essere ritornata all 1 equinozio, 
supponendo che in un qualche tempo coincidessero la Luna, l’ equino- 
zio, cd il nodo ascendente. Per trovare poi la durata della rivoluzio- 
ne della Luna rapporto al nodo 

sia la rivoluzione periodica della Luna espressa da • . T 
la rivoluzione incognita rapporto al nodo . ... N 

il moto diurno retrogrado del nodo n 

quindi in N giorni avrà il nodo retrogradato di . . . N n 
e l’arco, che la Luna dovrà percorrere per ritornare al nodo in virili 
del sno moto tropico sarà — 36 o° — N n , Avremo quindi la propor- 
zione T: 36 o : : iV : 36 o — Nn, donde rilevasi N =■ - ^ — . Se 

36 o -4 - nT 

ora chiamiamo t il moto diurno tropico della Luna ( osservando che 


36 o\ 

„ Tt 

— ^ — t( 1 

n n * 

. . ~ 1 

) 1 

~f r ) i 

t-\-n 

•+f ^ 

t + 




j6t) 

Ponendo pertanto 

t = i3° io' 35 '',o 3 = 7go',5838 ; n =» 3’ io", 64 = 3, i ^3 , 
troverassi N = a^ziaza = a j* 5' 35", 8 . 

1 4-7- Per ultimo la rivoluzione media della Luna rapporto al Sole, 
ossia l’interrallo medio fra due consecutivi novilunj, o fra due conse- 
cutive simili fasi della Luna, è più lunga della rivoluzione tropica, 
giacche il Sole e la Luna si muovono verso la medesima parte . 

Se rappresentiamo per S la rivoluzione della Luna rapporto al 
Sole, chiamando s il moto diurno tropico del Sole, e t il moto diur- 
no tropico delia Luna, si otterrà (ragionando come nel num. prcced.) 

'f 1 / J \ 

S = 7 1 ( ì -) 1 H sostituendo per s , t , T 

* » t C t / 

t 

i loro valor» ottiensi S= ag’,5305885, ossia S «= ag* la ! '44 , *",85. 

A questa rivoluzione, che riconduce i novilunj o le fasi lunari classi 
il nome di rivoluzione lunare sinodica, od anche mese lunare si- 
nodico. 

Questa rivoluzione ù quella che ci viene direttamente somministrata 
quando si paragonano gli ecclissi- lunari antichi (le sole osservazioni 
fatte dagli antichi Astronomi con qualche precisione) con le osserva- 
zioni degli ecclissi ai nostri giorni . 

La quantità media, di cui la Luna allontanasi giornalmente dal 

Sole nell’ ecclittica è = — — = i a”, 1 90^9 ■ il* ti* a 6", 70 , che ap- 
pellasi moto diurno sinodico, a cui aggiungendo il moto diurno tro- 
pico del Sole formerassi il moto diurno tropico della Luna, che po- 
trà servire a trovare le altre rivoluzioni medie, delle quali abbiamo fi- 
nora parlato. 

CAPITOLO XII. 

Della figura dell’ orbita della Luna ; sua eccentricità, 
moto dell’ apogeo, e sue principali disuguaglianze . 

.48. Dopo di aver determinato la posizione del piano dell’ orbita 
lunare rapporto all’ ecclittica , e la durata delle sue medie rivoluzioni 
tropica , siderale e sinodica , passiamo a vedere come le osservazioni 
ci conducano alla scoperta della sua vera orbita. 

A tale oggetto noi supporremo di avere una serie di longitudini e 
latitudini osservate per una o più rivoluzioni sinodiche della Luna ri- 
dotte a corrispondere ad uguali intervalli di tempo, come di *4 in *4 
vol. 1, a* 
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ore, o meglio ancora di li in 11 ore. Noi «opporremo inoltre, che 
queste osservazioni siano tali, quali sarebbero redote dal centro della 
terra, quantunque osservale alia superfìcie, riservandoci al capitolo se- 
guente di esporre le correzioni, che alle osservazioni devonsi fare per 
ridurle al centro della terra. Ciò premesso, convien ridurre ciascuna 
osservazione al piano dell’orbita lunare. > 

( Fig . 3z) Sia YA 7 L l’ecclittica, Y 'NI il circolo massimo della 
sfera celeste determinato dal piano dell’orbita lunare, N il nodo ascen- 
dente, la cui longitudine NY = Q, ò già conosciuta. Ad un dato 
istante sia la Luna in /; la sua latitudine osservata sarà IL , eia sua 
longitudine Y L. Prendasi nell’orbita della Luna un punto Y tale che 
sia Y A r =YA'=f2- Al punto Y sogliono gli Astronomi riportare la 
posizione della Luna nell’orbita, la quale sarà cosi determinata per 
l’arco Y A, a cui dassi il nome di longitudine nell’ orbita. Ponendo 
l L s= ~K , Yi = /I, Y ' l = P, avremo dal triangolo l IY L per deter- 
minare P l’equazione cos (P — fi ) = cos X cos (A, — fi), donde facil- 
mente rilcvcrassi la longitudine P nell’orbita. 

i4q. Egli à pili comodo determinare P mediante le sole longitu- 
dini osservate, servendosi dell’angolo N già precedentemente determi- 
nato. In fatti ponendo l’angolo N = i, il triangolo rettangolo LNl 

dà tang (P — fi) = tan e - fì) , la quale confrontata coll’equazione 


tanffa? e= mtang y (Trig. IV) darà ma» : 8 = = — tang 1 ♦ /, 

6 o/ v ° 1 cosi i + m ° 

e quindi dalla serie (5) si otterrà 

P = L tang’ ♦ i sen z (A. — fi) -+■ I (tang 4 4 i) sen 4 (£. — fi) -+• ec. 
Posto successivamente i = 5" o . . . 5' 16 , che sono i suoi limiti estre- 
mi. otterremo in numeri (riducendo i coefficienti a secondi) 

(i) P = L -4- 6' 33", z sen z (Ai — fi) o'',4 sen 4 (A. — fi) 

(a) P = L + 7 1 6 , 3 sen a (Ai — f2) -4- 0 s i * en 4 (Ai — fi) 

Non si commetterà pertanto un errore molto forte (trascurabile in 
una prima approssimazione) se supporremo fisso il piano dell’orbita lu- 
nare, e ridurremo all’orbita le osservazioni, assumendo l’inclinazione 
5° g'. Trascurando inoltre l’ ultimo termine, che non arriva giammai 
ad un secondo, avremo prossimamente P = £.-+- 6' 5 7" sen a (L. — fi). 

i5o. Avendo scritto 1 valori di P in una serie, vi si aggiungano 
eziandio i corrispondenti diametri apparenti della Luna, e si prendano 
le successive differenze dei valori di P, le quali esprimeranno la cele- 
rità angolare diurna della Luna. Avremo occasione di osservare 1.* ebe 
quando queste differenze vanno aumentando, aumentano pure i diame- 
tri osservati, c viceversa ; 2.* che essendo massima la celerità giorna- 
liera della Luna, à massimo eziandio il diametro ; quando quella è mi- 
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nima, questo pure b minimo; 3.‘ clic quando la celerflà angolare ugua- 
glia il moto medio , il diametro ha pure all’ incirca un valore medio 
Ira il massimo ed il minimo. Laonde con ragionamenti analoghi a quelli 
da noi praticati nella teoria del Sole concluudererao, che la Luna de- 
scrive nel determinato piano un’ orbita rientrante avvicinandosi ed al- 
lontanandosi in essa successivamente dalla terra . Dimostreremo al modo 
stesso che la figura della curva dalla Luna descritta è all’ incirca quella 
di un’ellisse, la periferia della quale b in modo da essa percorsa, che 
la sua celerità angolare vada all’ incirca aumentando e diminuendo in 
ragione inversa dei quadrati delle distanze , donde concluderemo che 
le aree percorse dai raggi vettori sono proporzionali ai tempi , o per 
lo meno non molto si allontanano da questo rapporto. 

Chiamcrassi apogeo il punto dell’ orbita piu lontano dal centro della 
terra (situata in uno dei fochi dell’ ellisse ) , e chiamcrassi perigeo il 
punto pii» vicino . La posizione dell’ apogeo e del perigeo vien deter- 
minata dalla posizione della Luna quando essa ha il minimo ed il mas- 
simo diametro, oppure la minima c la massima celerità. 

l5i. Diamo ora i valori numerici approssimati degli elementi del- 
l’orbita ellittica della Luna dedotti da queste considerazioni. 

(Fig. io) Rappresenti Y A P il circolo massimo, il di coi piano 
contiene l'orbita della Luna, e sia T il suo centro, che dobbiamo al 
tempo stesso riguardarlo come centro della nostra terra, e come nno 
dei fochi dell’ellisse EBN percorsa dalla Luna. Y sia il punto, da 
cui si contano le longitudini nell'orbita, A l’apogeo, Pii perigeo del- 
l’orbita lunare. L’arco A Y determina la longitudine dell’apogeo lu- 
nare, a cui aggiungendo 180 * si ha la longitudine del perigeo. Assu- 
masi per unità di misura la metà dell’ asse maggiore E IV, e pongasi 
1’ eccentricità = e, cosicché la distanza apogeu E T sia = 1 -f- e, e la 
distanza perigea T N = » — e . 

Frattanto il massimo diametro della Luna osservato in N = 33' 3o" 

ed il minimo osservato in £ = 29 3o 

Siccome poi i diametri di un medesimo oggetto sono fra loro in 
ragione inversa delle distanze, cosi avremo t-f-e: 1 — e::33 3o": zg'3o", 

donde ricaveremo e = = o, o635 . 

3}8o 

Pertanto l’eccentricità dell’orbita lunare b molto maggiore dell’ec- 
centricità dell’orbita solare, non essendo quest’ ultima che circa 0 , 01 ^; 
donde ne risulterà per la Luna una equazione del centro molto più 
considerabile. Combinando ora la forte celerità media della Luna colla 
grandezza dell’ equazione dell’ orbita si vedrà il motivo , per cui essa 
va sottoposta a variazioni cosi notabili nella sua celerità giornaliera. 
i5a. L’apogeo ed il perigeo dell’orbita lunare non sono fissi nel 
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cielo stellato, giacche la Luna non trovasi avere il minimo ed il mas- 
simo diametro sempre alla stessa longitudine nell'orbita, ma si avanza- 
no da occidente verso oriente con moto pressoché uniforme, compien- 
do la loro tropica rivoluzione in g anni circa, o più esattamente in 
3z3i‘ 8 h 3{. 57 ", donde risulta che il moto diurno dell’apogeo lunare 
è = 6' 4 . 1 ", 07 . * 

La rivoluzione della Luna rapporto all’apogeo (a cui dassi il no- 
me di rivoluzione anomnlistica ) c 


ca, e chiamando n il moto diurno 


b più lunga della rivoluzione tropi- 
> dell’ apogeo , T la rivoluzione tro- 
A la rivoluzione anomalistica cercata, t il moto diur- 


pica della Luna. 

no tropico, otterremo con ragionamenti simili a quelli del § 

. 36o T , T n n' \ 

36o — nT j 2 . ' t t' > 

1 

dalla qual formula, sostituendo i valori di T, n, t , si otterrà 
A = z^s, 55456o = t-j' 13“ 18 ' 34'. 

La rivoluzione anomalistica serve a calcolare l’anomalia media della 
Luna, ossia l’angolo, di cui la Luna si allontana dall’apogeo in un 
dato tempo t in virtù del suo moto medio. Chiamata s l'anomalia me- 
. dia della Luna ad un dato tempo t decorso dopo il passaggio per l’a- 
pogeo 

A 


, ed A la durata della rivoluzione anomalistica, avremo 
36o t 

36o* : : t : a = — — - Ciò si dimostra come nella teoria del Sole 


(§83 cor. II). 

t53. Movendosi la Luna in un’orbita ellittica, e descrivendo inci- 
sa il raggio vettore aree proporzionali ai tempi, potremo alla fine del 
tempo l determinare la posizione vera della Luna nella sna orbita me- 
diante quelle stesse formule, di cui ci siamo serviti nella teoria del 
Sole per determinare l’anomalia vera, ed il raggio vettore, data essen- 
do 1’ anomalia media . 

Sia adunque, come nella teoria del Sole, s l’anomalia media alla 
Ime del tempo f, principiando a contarlo da un passaggio determinato 
dèlia Luna per il perigeo; v l’anomalia vera corrispondente; e l'ec- 
centricità dell’orbita lunare; E l'anomalia eccentrica; r il raggio vet- 
tore ; a il semiasse maggiore . Avremo per determinare £, c ed r le se- 
guenti equazioni (§ 84 ) 

, . 36o t 

( 1 ) z = — — = E — e sen E ; 


( 2 ) tang I v = tang i E ; (3) r = 


a (1 — e‘) 


alle quali si potranno applicare tutti quei compendj di calcolo che si 
esposero nella teoria del Sole. 



Determinata 1 ’ anomalia vera *», si sommerà con la longitudine ilei 
perigeo corrispondente alla fine del tempo f, e si avrà la longitudine 
della Lana nella sua orbila. 

Egli é pii» comodo ed anche pia spedito determinare v col mezzo 
della serie assegnata nel § 89 , che ridotta a numeri ponendo 
e = o,o 635 darà 

o = z -4- 7" 16' 22" sen z -4- 1 7' >8" sen 2 z -f- 5 j" sen 3 z -+- 4 " sen t y z... 
dalla quale si può con somma facilità dedurre una tavola, che ad ogni 
valore di z somministri il corrispondente valore di e . 

Scolio. Siccome il valore di e, la posizione ed il moto dell’apo- 
geo, e quindi ‘quello anche del perigeo, sono stati determinati colle 
osservazioni dei diametri , cosi poco si può contare sulla loro esattez- 
za ; e perciò nel seguente problema esporremo il metodo di determi- 
nare con maggior precisione questi elementi dell* orbita lunare. 

Problema. Avendo tre longitudini vere osservate in uno stesso 
mese , e ridotte all’orbita, determinare con maggior precisione gli 
elementi dell'orbita lunare già prossimamente noti. 

1 54 - Noi supporremo che il moto medio lunare, ed il moto del pe- 
rigeo siano ben conosciuti, cosicché dalla loro parte non si possa te- 
mere errore sensibile nell’ intervallo di un mese, c nel tempo stesso 
che l’ eccentricità e la longitudine del perigeo siano cosi prossimi al 
vero da poter somministrare, senza errore sensibile nella equazione del 
centro, 1 termini dipendenti da e‘, e 3 ... Posto ciò, siano le tre lon- 
gitudini vere date /, le tre corrispondenti longitudini del pe- 

rigeo or, or-4-m, or -4- in. Siano inoltre gl’intervalli di tempo fra la 
prima e la seconda, e fra la prima e la terza osservazione f, t . Rap- 
presentato il moto diurno tropico per n, le tre longitudini medie cor- 
rispondenti saranno p , /? + nt, p n t' . Indichiamo inoltre le tre 
anomalie vere per v , v , e"; e le tre anomalie medie corrispondenti 
per z, z', z". Sarà evidentemente 

v = l — or, v = Ì — or — m , v" — l" — or — ni', 
z = p — or, 1— p — or -4- n f — ra , z" = p — or-t-nf — tri . 
Poste queste denominazioni riprendiamo la serie sopraccitata 

f e'\ 5 i 3 , 

v = s+ te — — 1 sen z -f- e sen a z H e s sen 3 z -4- . . . 

' 4 ' 4 12 

Riguardando come conosciuti senza errore sensibile i termini dipen- 
denti da e‘, e 5 , e 4 ... li ridurremo a numeri per ogni osservazione, 
e li supporremo rcspcttivamcntc uguali ad r, r', r". Avremo quindi 
pelle tre osservazioni le tre seguenti equazioni 
/ — nt — p — or -4- 2 e sen {p — or) -4- r 

V — or — m = p — or-J-nf — m -f- 2 esen(p — nt nt — m)-|-r' 
l ' — or — m'= p — or -4- n t’ — ni -4- 2 c sen ( p — or-p nt' — m') -4- r 
dalle quali dovremo dedurre i valori delle tre incognite p , or, e. 
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A tale oggetto si sottragga successivamente la prima equazione 
dalla seconda e dalla terza, e ponendo per brevità 


1' — l — n t — r' + r_ 
4 sen 4 (/i t — m) ’ 


A' = 


r — l—nt' — r". 4 -r 
4 sen t(nt' — ni) 5 


ed inoltre p — or = z , n t — m = a, n t — ni = a', avremo 
e cos (z -f- * a) = ; e cos (z 4 - 4 a') = A' . 

Per dedurre da queste due equazioni i valori di e, e di z faremo uso 
dell’ artifizio già adoperato al § 58 ; si aggiunga cioè e si sottragga 
all’arco sotto il segno di coseno una quantità A. Fatti poi gli oppor- 
tuni sviluppi si troverà 

e cos (A — 4 a ) cos (z -f- A) 4 - e sen (A — 4 a ) sen (z 4 - A) = A 
e cos (A — 4 a) cos (z 4 - A) 4 - e sen (A — 4 a) sen (z 4 - h) = A' 
donde dcducesi facilmente 

e sen (z A) = [A cos (A — 4 a') ■ — A ’ cos (A — 4 a )] : sen 4 (a — a) 
e cos (z A) = [A' sen (A — -fa) — ^ sen (A — 4 a')] : sen 4 (a — a) 
che, a motivo di A arbitrario, somministrano molte formule, fra le 
quali comodissime al calcolo logaritmico sono le seguenti 
1 ." Pongasi h = ta, avremo 

, . , . . A cos4(a' — a) — A’ , , , . 

(ì) e sen (z 4 - 4 a) — — — ; — - ; (»/ e cos (z 4 - 4 a) — A ; 

sen 4 (a — a) 

dividendo la prima per la seconda si otterrà tang (z 4 - 4 a) , e quindi 
sarà noto z-j-ia, e perciò z ; dopo di che le equazioni (ì), (z) dan- 
no il valore di e. 

Ponendo del pari A = 4 a', otterremo 

(3) esen(z 4 -ia')= ^_ c08 *( a ; (4) e eoe (z-hia) = A'; 

sen 4 (a — a) 

le quali somministreranno al modo stesso z ed e. 

3.‘ Per ultimo ponendo A = (a 4 - a) , otterremo 

(5) e sen [* 4 - j («' 4 - a)] = (A — A’) cos ( a — a) : sen 4 (a' — a) 

( 6 ) e cos [z 4 - i (a' 4 - a)] = \A 4 - A) sen -j- (a — a) : sen 4 ( a — 0 ) 


dalle quali si ha tang [z 4 - j (a' 4 - a)] 


A — A 
A 4 - A' 


col ~ ( a — a) . Co- 


nosciuto z, col mezzo delle equazioni (5), ( 6 ) troverassi l’eccentricità e. 


i55. Scolio. Avendo determinato con le formule precedenti l’ ec- 
centricità dell’ orbita lunare , c la posizione del perigeo , adoperando 
tre osservazioni, che abbraccino all’ incirca tutta l’orbila della Luna, si 
calcoleranno di nuovo nel valore di v i coefficienti di sen z, sen a z ec., 
e cosi si potrà ad ogni istante conoscere l’anomalia vera, data cssen^ 
do la media. Confrontando le longitudini osservate con le longitudini 
calcolate si troverà che il calcolo differisce notabilmente dalle osserva- 
zioni ora in più ed ora in meno, donde polrassi a primo aspetto de- 



» 7 5 

darre, che la sola equazione del centro non è bastante a rappresen- 
tare con qualche precisione i movimenti lunari. Facendo gli stessi con- 
fronti per molte rivoluzioni sinodiche della Luna, ed osservando l’an- 
damento degli errori, tosto uno potrà accorgersi, che ritornata la Lu- 
na alle stesse posizioni rapporto al Sole, e rapporto al suo perigeo 
hanno luogo presso a poco le stesse differenze fra l’osservazione ed il 
calcolo. Laonde convien concludere, che la supposizione del moto el- 
littico non è sufficiente a rappresentare i movimenti lunari, ma che 
conviene ammettere delle altre irregolarità dipendenti dalla posizione 
del Sole, e del perigeo si lunare, che solare. Tolomeo, Keplero, Ti- 
cone furono i primi a sentire la necessità di queste nuove correzioni, 
ed a forza di confronti numerici istituiti con molta sagacità perven- 
nero a scuoprire tre equazioni principali (cosi chiamarono essi quelle 
correzioni), le quali rappresentavano bastantemente i moti lunari. 
Chiamando v l’ anomalia vera della Luna calcolata nell’ ellisse , D la 
sua longitudine media, 0 la longitudine media dei Sole, s l’ anomalia 
media della Luna, si trovò empiricamente che la longitudine della Lu- 
na nell’ orbita espressa per P e ali’ incirca rappresentata da 

P = v-\- or -t- i* ao' 3o" sen [ a (5 — 0) — *] -+- 35' 6" scn a (]) — 0) 
~j- n' io" sen anom. media di 0 . 


La prima di qneste equazioni, che è la pili forte, ha ottenuto pres- 
so gli Astronomi il nome di evezione , e si ristabilisce per gli stessi 
gradi e periodi dopo 3i* ig h a6'. La seconda chiamasi variazione, la 
quale dipendendo dalla distanza media della Luna dal Sole si ristabi- 
lisce in una mezza rivoluzione sinodica della Luna, vale a dire in i4* 
l3 h 5o' circa. La terza correzione chiamasi equazione annuale , e si 
ristabilisce dopo una rivoluzione anomalistica del Sole. 

1 56. Gli angoli scritti sotto il segno trigonometrico seno, dai quali 
dipende la grandezza dell’ equazione ad ogni istante, sono dagli Astro- 
nomi chiamati argomenti dell’ equazione . Essi sono espressi in fun- 
zione delle longitudini medie del Sole e della Luna, e siccome si l’una 
che l’altra aumentano proporzionalmente al tempo, cosi possono essi 
riguardarsi come funzioni del tempo. Segne di qui il metodo di scuo- 
prirc dopo quanto tempo un’ equazione ricondurrà le stesse correzioni; 
egli è evidente , che essa riconduce le stesse correzioni quando l’ ar- 

f omento ha aumentato di 36o‘. Prendiamo ad esempio l’argomento 
eli’ evezione . Sia n il moto diurno tropico della Luna ; et il suo moto 
diurno anoraalistico, ed s il moto diurno tropico del Sole. La quan- 
tità, di cui giornalmente aumenta l’argomento dell’evezione è 
= a n — a s — et; e quindi il numero dei giorni opportuni , perchò 

36o° 

egli aumenti di 36o* sarà dato da , ove sostituendo i 

a n — a s — a 


l 


\ 
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valori <li n, s ed ti espressi in gradi si avrà il periodo dell’ evezione 
sopra indicato. 

Le tre nominate equazioni sono le sole che ritrovate furono 
dagli antichi colla sola osservazione. Ma dopo la scoperta dell’ attra- 
zione universale, molte altre ne indicò la teorica, le quali introdotte 
nelle tavole lunari le ricondussero ad una tale esattezza, che è appena 
lecito desiderarne una maggiore, e l’esimio accordo della teorica colle 
osservazioni forma al tempo stesso la piu bella conferma dell' attrazio- 
ne universale. La stessa teoria ha spiegato mirabilmente alcune pic- 
cole anomalie, o vogliamo dire irregolarità periodiche osservate nella 
latitudine della Luna, in virtù delle quali l’ inclinazione dell’orbita lu- 
nare sembra oscillare fra i limiti di 5* o, e 5’ 16 , cd ha determinato 
le correzioni da applicarsi alla latitudine calcolata mediante l’ inclina- 
zione 5° q per ottenere le vere latitudini della Luna. 

i58. La precisione apportata alle tavole luuari ha fatto eziandio 
scuoprire un altro fenomeno singolare, ed à che i moti medj della 
Luna, del nodo c del perigeo non sono costanti . Si è trovato che il 
molo medio della Luna si va accelerando di secolo in secolo, mentre 
il moto medio del nodo e del perigeo va ritardando . Sebbene tali ac- 
celeramenti siano molto piccoli, pure alterando il moto medio si sono 
successivamente accumulati i loro incrementi, c da principio scoperti 
colle sole osservazioni da Hallej, verificati successivamente da altri 
Astronomi di somma riputazione , furono finalmente da la Place con 
somma felicità spiegati combinando l' attrazione solare sopra la Luna 
con la diminuzione secolare dell’eccentricità dell’orbita terrestre. Ec- 
co come coll’osservazione si pervenne a scuoprire l’acceleramento del 
moto lunare, ed i! ritardo del moto del nodo e del perigeo . 

Immaginiamoci di avere tre o quattro buone osservazioni della Lu- 
na ridotte all’orbita ad epoche molto fra loro lontane, come di ìoo 
in ìoo anni. Corrispondano queste ai tempi T\ T ", T" ridotti ad 
ima stessa epoca, cd a un medesimo meridiano, e vengano indicate per 
P, P\ P. 

Sia ora generalmente z l’anomalia media in un’osservazione; orli 
longitudine del perigeo , E l’ equazione del centro , S la somma di 
tutte le disuguaglianze periodiche dovute all’azione combinata del Sole 
c della terra. Sarà P=^z-‘ r 'n-\-E-\-S ì e quindi la longitudine 
media z 'K — P — E — S , essendo P dato dall’ osservazione; E ed 
S con molta esattezza conosciute, in quanto che esse non dipendono 
che dalle sole equazioni periodiche. Quindi se nella longitudine media 
z -f- '7T rimarrà qualche incertezza, essa sarà dovuta al moto medio 
mal conosciuto. Formisi pertanto per ogni osservazione la quantità 
s-f -'ir. Avremo cosi per gl’ indicati tempi 
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diurno lunare sono uguali, allora esso sarà uniforme ; in caso diverso 
varierà col tempo . Questa variazione esiste effettivamente, ed è stata 
trovata lentissima, c soltanto sensibile in un mezzo secolo, od in nn 
secolo, e perciò le ò stato dato il nome di variazione secolare. Ora 
essa non può essere proporzionale al tempo semplice, perché allora 
non presenterebbe che una correzione al moto medio, in virtù della 
quale egli diventerebbe o assolutamente maggiore, od assolutamente mi- 
nore. In fatti posto il moto medio = n, e le differenze dei tempi 
T‘—T'=t\ T" — 7 T=f" cc. avremo evidentemente M" —M‘ -\-nt\ 
31 " — 31 " -4- n t " . Se dunque la variazione secolare fosse proporzio- 
nale al tempo semplice, sarebbe la sua correzione della forma c i 
et' t" ec. , e si sommerebbe con n f', n t" cc. Conviene adunque am- 
mettere una variazione secolare, la quale aumentar faccia il moto me- 
dio in ragione delle potenze superiori del tempo. Porremo pertanto 
generalmente 

3 I"= 3 I'-\-n *’-+-* f' s -+-... ; M"'= 31 "-\- n f"-+- et r "‘-|-/3 f" s -4-... 

e formeremo cosi tante equazioni, quante sono le osservazioni date ad 
epoche lontanissime meno una, dalle quali ricaveremo i valori dei 
coefficienti indeterminati n, et, / 3 . 

Si è cosi trovato, che chiamando L la longitudine media della 
L una al i Gennajo 1 8oo : m il moto medio per un secolo ; n il tem- 
po da decorrere dopo il 1800 espresso in secoli o parti di secolo, la 
longitudine media alla fine del tempo n c 

= t + *n- (- io", Z067 ti* -f. o", oi 85 i 
il tempo n avanti il 1800 dovendo essere considerato come negativo. 
Vi è dunque una reale accelerazione nel moto medio della Luna pro- 
porzionale al quadrato dei secoli, la quale è circa di 1 o", a per 1 00 
anni. : . • 

1 5 g. La teoria generale dell’ attrazione dimostra , che questa for- 
mula é soltanto approssimata , e che collo svolgersi dei futuri secoli 
una tale accelerazione a poco a poco diminuirà nnchè si riduca ad un 
reale ritardo . 

Si è scoperto del pari una diminuzione nel moto del perigeo lu- 
nare, che risulta circa tre volte maggiore dell’ accelerazione del mota 
medio, ed un ritardo secolare nel moto retrogrado del nodo, che é 
0,735 dell’accelerazione dello stesso moto medio. La teoria di la Pla- 
ce spiegando a meraviglia queste variazioni secolari del nodo e del 
voi» 1. a 3 
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perigeo dimostra, che eziandio queste lentissime variazioni sono sotto* 
poste ad un periodo di molti secoli, c per questa ragione l’osserva* 
zionc non ce le ha potuto presentare sotto la loro vera forma, poiché 
la storia dell’Astronomia non risale ad epoche cosi lontane da poterci 
somministrare osservazioni tali, in cui il periodo di queste variazioni 
sia stato esaurito. 1 nostri tardi nepoti potranno verificare col fatto 
le nostre congetture, ed ammirare lo sforzo dell' umano ingegno che 
ha saputo svelare il secreto, nel quale la natura sembra aver volato 
occultare i più alti misteri del sistema del mondo. 

CAPITOLO XIII. 

Della paralasse e del diametro lunare. 


160. libiamo supposto fino ad ora, che tutte le osservazioni 
astronomiche latte alla superficie terrestre venissero ridotte al centro 
della terra. La correzione che loro conviene applicare pel Sole e pei 
pianeti è sempre di pochi secondi; per le stelle fisse è adatto insen- 
sibile, come si dimostrerà altrove ; ma per la Luna pai» arrivare ad 
un grado, ed anche oltrepassarlo ; perciò è necessario indagare la na- 
tura di tal correzione, ed esporre i metodi dagli Astronomi praticati 
per applicarla alle AR c declinazioni osservate, non che alle longitu- 
dini e latitudini . 

( Fiff . z 3 ) Rappresenti a tale oggetto ATB il globo terrestre,^ 
il loogo dell'osservatore, Z il suo zenit, e l’orizzonte sia rapprcsen* 
tato in A S perpendicolare ad A Z . Sia la Luna , in virtù del suo 
moto diurno, giunta in L ; dall' osservatore in A è riportata in l' nel 
ciclo stellato lungo la linea A L , e dal centro della terra in l lungo 
In linea CLl. L’arco /' /, ossia l’angolo l'Ll che lo misura (giac- 
che per la immensa distanza del cielo stellato può L riguardarsi come 
centro di esso) chiamasi paralasse , e dagli antichi appellavasi diffe- 
renza d’aspetto. Esso è ancora uguale all’ angolo, sotto del quale uo 
osservatore al centro della Luna vedrebbe il raggio A C della nostra 
terra . 

161. Si comprende facilmente da questa definizione, che 1 * effetto 
della paralasse è tutto compreso nel piano del triangolo A L C, ed in 
virtù di essa non declina la Luna né a destra, nè a sinistra del me- 
desimo piano, e siccome questo piano passa lungo A C perpendicolare 
all’ orizzonte, la paralasse produrrà tutto il suo effetto in altezza la- 
sciando ad ogni istante gli azimut inalterati. Ne segue ancora ebe in 
virtù della paralasse le altezze degli astri vengono diminuite, e le di- 
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stanze dal zenit per lo contrario saranno aumentate. Quindi se si 
sarà osservata l’ altezza e l’ azimut di un astro alla superficie della 
terra, per ridarre l’ osservazione a quella che si farebbe al centro C 
di essa, basterà aumentare l’ altezza di una quantità uguale alla para- 
lasse A L C. 

16 *. Ciò posto, sia 

la distanza apparente Z,AL dell’astro L dal zenit Z = a 
la distanza vera ZCL veduta dal centro della terra = a 

la paralasse, ossia l’angolo L — p 

il raggio A C della terra sia essa sferica o no . . = r 
la distanza L C dell’ astro dal centro della terra . = d 
Nel triangolo A LC avremo sen a : scn p : : d: r, donde deducesi 

sen p ■sa — scn a . Ora anche nel caso , in cui 1’ astro L è la Luna , 
d 

non oltrepassando l’angolo p i 6 a', si potrà senza errore sensibile 
porre scn p = p; quindi si avrà in generale p = J- scn a .. . (ì) 


CorolL I. Posto a = qo’ , ossia posto l’ astro L all’ orizzonte ap- 

p 

parenlemente, sarà p = — , e perciò la paralasse orizzontale, tutte le 

altre cose essendo uguali, è la più grande . Da ora innanzi indichere- 
mo la paralassc orizzontale colla lettera or, e colla lettera p la para- 
lasse di altezza, cosicché sarà tt = -^ , e p = or sen a = or cos alt. appar. 


CorolL II. Cresce la paralassc orizzontale coll’ aumentare il raggio 
r della terra, o col diminuire la distanza d dell’astro dal centro della 
medesima. Per una stessa distanza d, la paralasse è massima quando 
sarà r massimo. Si dimostrerà, quando tratteremo della figura della 
terra, che essa è uno sferoide ellittico, prodotto dalla rivoluzione di 
un’ ellisse intorno all’ asse dell’ equatore, e che la massima sezione ha 
luogo all’ equatore terrestre. Così i raggi dell’equatore sono i pih 
grandi, ed ivi la paralasse orizzontale è pih grande che in qualsivo- 
glia altro luogo della superficie terrestre. Chiameremo paralasse equa- 
toriale la paralassc orizzontale all’ equatore, e la indicheremo colla let- 
tera ai. Ponendo pertanto il raggio dell’equatore terrestre = 1 , sarà 

41 = , e tt = — m r u. Quindi otterrassi la paralasse orizzontale 


per un qualunque luogo della terra moltiplicando la parlasse equato- 
riale a per il raggio corrispondente ad esso luogo . 

Scolio. La figura della terra è quella di uno sferoide ellittico di 
rivoluzione, ed il rapporto degli assi che meglio sembra soddisfare alle 
osservazioni è di 333 : 334. Donde si vede che i raggi terrestri po- 
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diissimo fra loro differiranno, e si potranno sempre porre = 1, a me-j 
no che non si desideri somma precisione. Nelle tavole Innari si danno 
per ogni grado di latitudine calcolati i valori di r, col mezzo dei quali 
dalla paratasse equatoriale si deduce la paralasse orizzontale corrispon- 
dente ad un dato luogo, e noi pure nella figura della terra daremo la 
formula opportuna al calcolo dei valori di r per le diverse latitudini. 

i63. Vorrebbe ora l’ordine naturale che si passasse all’esposizio- 
ne dei metodi opportuni per determinare la parafasse lunare; ma sic- 
come vi è un legame strettissimo fra la parafasse lunare ed il suo dia- 
metro apparente, così ci faremo in questo luogo ad esporlo. 

(Fig. z3) Sia il semidiametro della Luna veduto da C = 8 
il semidiametro app. veduto da A quando trovasi in L = S' 
il raggio del globo lunare espresso in semidiametri 

della terra sia rappresentato da = g 

la distanza L C della Luna dal centro della terra . = d 
la sua distanza L A dal punto A . . . . , . . — d’ 

Si avrà dietro i principi di ottica S = £. , 8' = .£ . Quindi (dividendo 

a a 

una equazione per l’altra) = — . Ma il triangolo L A C (ritenendo 

o d 

le denominazioni degli articoli precedenti) porge 
d : d' : : sen a : sen a : : sen (a -4- p) : sen a . Avremo pertanto 
8' sen (a -f- p) 

¥ : ' 


- . Apparisce da questa equazione, che 


sen a sen (a — p ) 

il diametro della Luna aumenta a proporzione che essa va inalzandosi 
sopra l’orizzonte, e si vede al tempo stesso qual sia la legge del suo 
aumento. 

Avendosi 8 = ^ , nr = , se ne deduce 3- = — = costante . 

d d 8 g 

Laonde il rapporto della paralassc orizzontale al semidiametro lunare, 
qualunque sia la distanza della Luna dal centro della terra, è costan- 
te, e determinalo una volta con tutta precisione darà un metodo fa- 
cilissimo di riconoscere la paralasse orizzontale, quando sia noto il se- 
midiametro veduto dal centro della terra. Un tal rapporto dietro le 
determinazioni del sig. de Lambre è = 3,664-1, cosicché si avrà sem- 
pre = A = 3,664-i . 

0 

1 64- Si può eziandio esprimere la paralasse orizzontale *jr per mez- 
zo del numero A, e del diametro apparente 8' osservato in nna di- 
stanza d dal zenit. In fatti l’equazione superiore ^ = v , ■ - — -, 

8 sen ( a — p) 
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1 8 1 

,, > sen fa' — p) », . ». ». sen p cos a », 

(jà S — J-L $ , ossia 8 = 8 cos p - ; — 8 . 

sena sena 

Ora a motivo di sen p = sen ir sen a', trascurando nel secondo 
membro le quantità di quarto ordine, avremo 
8 = 8 — -rr 8' cos a .. . (l) 

Moltiplicando questa equazione per A , ed osservando che nt = A 8, 

// 8 

otterremo . . . nt — -j -zr, -=Ah — (.^8)’ cos a . . . (2) 

1 -f- A 8 cos a 

dalla quale equazione deducesi la paralasse orizzontale, quando siasi 
osservato il semidiametro apparente 8 , e d’ altronde conoscasi il rap- 
porto A . 

i 65 . L’equazione (1) ci dà ancora 

8' cs ■ = 8 — f- '7T 8 cos a' -4- ec. , donde rilevasi, che l’ aumen- 

1 — or cos a 

to del semidiametro lanare inalzandosi la Luna sopra l’orizzonte è sem- 
pre una quantità piccolissima di secondo ordine rapporto aiti. 

Se si suppone la Luna all’orizzonte, sarà a = 90", e perciò 
8 =8. Quindi trascurando le quantità piccolissime di terzo ordine, il 
diametro orizzontale della Luna c uguale al diametro vero veduto dal 
centro della terra: per questa ragione sogliono ancora gli Astronomi 
dare a questo il nome di diametro orizzontale . La differenza può 
ascendere a o", 3 , come facilmente rilevasi dall’equazione 

8 == f 5 n ,( a — _ El 8', che nel nostro caso diviene 8 = 8' cos ir. 


166. Passiamo ora ad esporre i metodi, che devonsi porre in opera 
per determinare la paralasse orizzontale ad un tempo qualunque, e 
quindi, mediante l’osservazione diretta di 8 per quello stesso momen- 
to, troveremo il valore di A. Esporremo due diversi metodi in questa 
ricerca, il primo dei quali può sempre porsi, in opera da un solo os- 
servatore, ed il secondo richiede due osservatori lontanissimi, e situati 
sotto lo stesso meridiano terrestre. 


Metodo 1 . Siansi osservate le AR e le declinazioni del centro 
della Luna nel meridiano per quattro o cinque giorni consccntivi , e 
siasi in uno di essi (per es, nel primo giorno) osservata eziandio la 
distanza apparente della Luna dal zenit, quando era in una piccola al- 
tezza sopra l’orizzonte. Supponiamo inoltre, che tanto le distanze dal 
zenit osservate nel meridiano, quanto quest’ ultima siano state corrette 
dall’ effetto della rifrazione, cosicché contengano il solo effetto della 
paralasse . Domandasi la paralasse orizzontale per il momento dell’ os- 
servazione fatta fuori del meridiano nel primo giorno. 
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Corrispondano le osservazioni della Luna nel meridiano ai tempi 
siderali r, t\ t", t‘" \ le AR della Luna, ossia i tempi ridotti in gradi 
siano a , a, a " , a " ; le declinazioni osservate nel meridiano conte- 
nenti la paralasse 8, 8', 8", 8"'. Egli 8 evidente , che saranno le AR 
osservate libere dall’ effetto della paralasse, perchè nel meridiano (es- 
sendo questo perpendicolare all’equatore ed all’orizzonte) la paralasse 
si fa tutta in altezza, ed il suo effetto non altera che le sole declina- 
zioni, le quali saranno minori delle vere di una quantità uguale alla 

C aratasse di altezza competente alla distanza apparente L — 8 della 
runa dal zenit, L essendo la latitudine dell’osservatore. 

(Fig. 33) Posto ciò, sia II Z R il meridiano, Z il zenit, P il polo 
dell’equatore, HOR l’ orizzonte razionale dell’osservatore. Siasi nei 
primo giorno osservato la Luna in l nelle vicinanze dell’ orizzonte ad 
un tempo siderale t. Col mezzo dell’ interpolazione, dalle osservazioni 
fette in questo e nei successivi giorni al meridiano si deduca per que- 
sto tempo r l ’ AR vera della Luna, che porremo =o, e la declina- 
zione affetta dalla paralasse d’altezza nel meridiano, che indicheremo 
per d. Se indicheremo per p' la paralasse d’altezza corrispondente 
alla distanza L — d , la declinazione vera sarà tr -.d~\-p. Sia per lo 
•tesso tempo L il luogo vero incognito della Luna nel suo verticale. 
Sarà ZPL l’angolo orario della Luna = i5 r — a; dovendo questo 
sempre uguagliare 1’ arco di equatore fra il meridiano ed il circolo di 
decimazione che passa per il luogo vero dell’ astro . Pongasi ora 
Z P = qo — L\ la distanza apparente della Luna dal zenit ZI — Z \ 
la sua distanza vera Zt = Z; la distanza vera della Luna dal polo 
P L = go — d — p ; 1’ angolo orario ZPL — 1 5 t — a *= P : la pa- 
ralasse orizzontale al tempo t sia = or; la paralasse di altezza Ll^p. 

• /■ _ g 

Avremo p — Z — Z = 'fl , senZ'; quindi t — — - . . . (ì) 

sen Z 

e tutta la difficoltà è ricondotta a determinare il valore di Z che en- 
tra nel numeratore. 

Il triangolo Z P L dà 

cos Z = sen L sen (d -4- p) 4- eoa L eoa ( d p') cos P, la quale equa- 

zione, trascurando le terze potenze di p', si riduce alla seguente 

cosZ = seni sen d-f- cosLcosdcosP-f-p'(senLcosd — sen d cos L cos P) 
— +p' • (sen L sen d 4- cos L cos d cos P) . 

Pongasi ora sen L sen d -f- cos L cos d cos P = cos z , sarà z noto , e 
poco diverso da Z. In seguito facciasi 

•en L cos d — sen d cos L cos P = A ; A — i pi cos • — tì . Avremo 
cos Z = cos * 4- B p . Ora osservando che si ha p = TT sen (Z. — </), 
la precedente equazione tosto si riduce alla segncntc 
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» sen * (z — Z) sen 4 (Z -4- z) = fi nt sen (L — d), e trascurando le terze 

fi or sen (fi — d) „ . . 

potenze di 4 (Z — - z) , avremo Z = z ~ — . Sostituendo 

* ' sen 4 (Z -+- 3 ) 

questo valore di Z nell’equazione (1), e ricavandone il valore di or, 

\ ( r* fi sen (Z, — </)' 
otterremo ir — (Z — z) : 1 sen Z — — - 

do per fi il suo valore 


•*■=! ■ 


sen 4 (Z ■ 
Z — 3 


z)> 


ovvero, nponcn- 


sen Z'- 


scn(£ — d) 
sen4 (Z+z 


- (sen£cos<4 — sendcosficosP — Tsen(/^—t/)co8i \ 

;)V a ' 


Per dedarre da questa equazione il valore di or, si calcolerà z ; quindi 
nel denominatore si assumerà Z = z, e trascurando il termine molti- 
plicato per or, si troverà un primo valore di or, mediante il quale si 
calcolerà il valore di Z, e si sostituirà poi da capo nel denominatore, 
tenendo ora' conto eziandio del termine moltiplicato per or. Si otterrà 
in tal guisa un valore di or pili approssimato del precedente , a cui 
con un terzo calcolo non si troverà quasi mai nulla da aggiungere . 

167. Metodo li. Suppone questo secondo metodo due osservatori 
molto fra loro distanti, e situati sotto uno stesso meridiano terrestre, 
i quali osservino la Luna , o quell’ astro di cui vuoisi determinare la 
paralasse orizzontale al momento, in cui esso passa per il comune me- 
ridiano, e lo riferiscano ad una stessa stella fissa nel modo seguente. 

( Fig. 34 .) Siano A, fi due luoghi situati sotto lo stesso meridia- 
no, come sono Berlino ed il Capo di Buona Speranza, o meglio an- 
cora Stockolm ed il Capo di Buona Speranza . Z, Z' i loro zenit si- 
tuati in uno stesso meridiano celeste. L’osservatore in A riferirà la 
Luna L nel meridiano al punto m del cielo stellato, mentre l’osser- 
vatore in fi la riferisce al punto n; veduta in vece dal centro della 
terra sarebbe riferita al punto r. 

Per determinare comodamente m n mediante l’ osservazione, sì os- 
servino non solo le distanze della Lima dal zenit, ma ancora le di- 
stanze di una stessa stella S dal zenit . Pongansi le distanze osservate 
Z 772 es A , Z' « * A , Z S = a, Z' S = a : sarà m S — h — a, 
n S = a — A', e però m n => A -4- A' — («1 -4- d ) = M- 

Ora essendo m n la somma delle paralassi di altezza dell’ astro in 
L pei due osservatori A, fi, egli h evidente che chiamando per que- 
sto medesimo istante o la parafasse equatoriale, r ed r i raggi A C, 
Cfi della terra, le paralassi orizzontali in A e fi saranno or, or', 
come sopra si h dimostrato . La paralasse di altezza per l’ osservatore 
in A sarà = orse uA; per l’ osservatore in fi — or' sen li . Quindi 
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la loro somma m n = M = &> ( r sen h + r sen ti) , donde rilevasi 


i> — 


M 


(*)• 


r sen h -f- r sen ti 

Conosriuta così con l’osservazione la paralasse equatoriale, si for- 
meranno tosto le paratassi orizzontali a r, ai r per i due luoghi A , B. 
Se poi al tempo stesso i due osservatori avranno osservato il diametro 
apparente della Luna, si potrà con molta facilità dedurre il rapporto 
che passa fra la paralasse orizzontale, ed il diametro orizzontale della 
Luna, od anche Ira la paralasse equatoriale ed il semidiametro orizzon- 
tale giusta i precetti del § i63, e quindi dall' osservazione dei diame- 
tri si potrà dedurre ad ogni istante la paralasse dell’astro. 

1 68. Scolio /. Le paralassi determinate mediante l’osservazione 
con taluno dei metodi precedenti variano per la Luna da 53 5i" fino 
a fò i ' 29". Quindi la sua distanza dal centro della terra varia fra 
63,84 .iq e 55,gi64 semidiametri terrestri. La distanza inedia della ^ 
Lima dal centro della terra sarà adunque 59,8-91 5, ossia prossima- 
mente 60 semidiametri terrestri . 

Sopra al § 162 chiamando g il raggio del gioito lunare espresso 
in semidiametri terrestri, abbiamo trovato goditi (£ il semidiametro 

orizzontale della Luna ) . Ma è d = 


* or sen or . .. 
0 = — = — ~~ $ quinta 
SM A. 


avremo 


* = À = 


3,6641 11 

Essendo poi i volumi dei globi come i cubi dei loro raggi, sarà 
il globo lunare - A — del globo terrestre, cioè sarà la Luna circa 49 
volte minore della terra nostra . 


169. Scolio IL II metodo secondo sopra esposto suppone che i 
due luoghi A , B siano precisamente sotto lo stesso meridiano. Se non 
ci fossero che prossimamente, si osserverà in uno dei luoghi, p. es. .4. 
la distanza dell astro dal zenit per due o tre giorni consecutivi; qnindi 
conosciuta in tempo la differenza dei meridiani , dal moto in declina- 
zione rilevalo dalle osservazioni si calcolerà con una facile interpola- 
zione qual esser deve la distanza dell’astro dal zenit sotto il meridiano 
che passa per B in una latitudine uguale a quella del luogo A . Que- 
st’ ultima distanza calcolata sarà quella che si dovrà prendere per h. 
Con questo metodo potranno fra loro confrontarsi le osservazioni fatte 
in meridiani molto distanti, massime se il moto diurno degli astri os- 
servati in declinazione sia regolare. 


(*) Abbiamo supposto i due osservatori da un» parte e dall’altra dell’equatore) 
se fossero nello stesso emisfero si dovrebbe scrivere rse» h — t* sen h* in luogo di 
rseu A-f-rf sea h* , ' 
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i -o. Esempio. Nel i^ 5 i li *5 d’ Ottobre essendo il celebre astro- 
nomo la Caille al Capo di Buona Speranza osservò Venere distante 
dal zenit di iz° ai'., ed il suo lembo settentrionale era più australe 
del peralello di b dell’ Aquario di 7' a6", a. Nella stessa sera a Grecir- 
wieh Bradley osservò lo stesso lembo di Venere nel suo passaggio pel 
meridiano distante dal medesimo paralelto verso mezzodì di 7' i 5 ", 3 , 
e la sua distanza dal zenit era = " 3 ” o'. La differenza dei due meri- 
diani in tempo è = i h i 4 ’, essendo Greenwich piò all’ occidente. 
Bradley osservò ancora, che nell’intervallo di z 3 h 54 ’ (differenza di 
due passaggi consecutivi al meridiano) Venere si trasportava a setten- 
trione di 17' z 5 ",o; onde dcducesi che in i h « 4 " il suo moto in de- 
clinazione fu di 53 ", q. Ora l’osservazione di Greenwich era fatta 1* 
i4 dopo quella del Capo di Buona Speranza. Dunque all’epoca di 
questa medesima osservazione essa, sotto il paralello di Greenwich, 
era distante dal paralello di b 35 S di 7' 1 5 ", 3 -(- 53 ", 9 verso mezzodì, 
ossia 8' 9", z, e la distanza di Venere dal zenit sarebbesi al tempo 
stesso trovata = 73’, 1'. Quindi l’arco mn = 8' 9", a — 7' a6",a = 43 ", o. 
Supposta adunque la terra sferica, era allora la paralasse orizzontale 


43 ", o 


-. = 36 ", 74. 


di Venere = — 5 — -- , 

aen i 2 zi -f- sen 70 1 

Osservata la paralasse orizzontale or, sarò la distanza d del pianeta 

dalla terra espressa per semidiametri terrestri = — - — . Che se vorrassi 

sen or 

«spressa in parti della distanza media della terra dal Sole, come prati- 
care sogliono gli Astronomi, chiamata questa q avremo r=q seno", 8, 

• A ’ a sen 8 8”, 8 8", 8 

e quindi d = <7 = — - — <7 . L posto <7 = t , sarà d = — — . 

sen or ' or or 

Nel nostro esempio la distanza di Venere dalla terra troverebbesi 
= o, z 3 q 5 nell’ ipotesi di q = 1 . 

Formule per calcolare l’effetto della paralasse nelle AR e 
declinazioni , come anche nelle longitudini e latitudini. 


171. Appellasi paralasse in AR la differenza AeW'AR di un astro 
veduta dal centro della terra e dalla sua superficie ; così pure la para- 
lassc in declinazione , in longitudine cc. e la differenza fra le due 
corrispondenti quantità vedute dal centro della terra e dalla sua superfì- 
cie. Ricerchiamo l’espressione di questi effetti particolari della parafasse. 

Per giungere a formule generali, e nel modo piò facile, riferiremo 
tanto la posizione della Luna , come anche dell’ osservatore a coordi- 
nate rettangole nel modo seguente. 

(Fig. 35 ) Sia C il centro della terra; C' il luogo dell’ osservatore 
voi,. i. z4 


Digitized by Google 


.86 

alla sua superficie : L il luogo vero della Luna nello spano , e rap- 
presenti il piano della tavola condotto per C il piano dell’ equatore . 
CY la linea dell' equinozio di primavera; CB una linea ad essa per- 
pendicolare nel piano stesso dell’equatore. Per il punto C' conducasi 
un piano paralelio al piano fi CY, che prolunghisi tino al cielo stel- 
lato, e rappresenterà esso l’equatore celeste apparente, il quale nel 
cielo stellato situato ad una distanza infinita, sembrerà coincidere col- 
1’ equatore vero . 

Posto ciò, dal luogo della Luna L si conduca una perpendicolare 
LM sul piano del vero equatore BC Y, che taglierà l’equatore ap- 
parente in M' . Dai punti M. M' si conducano le perpendicolari MP, 
M' P' sulle linee CY,.C'Y', e pongasi CP = x; P M —y; ML = s; 
C' P' — x' \ M' P' = y ; M' L = z . Avendo poi condotto le- linee 
CM,C‘M\ CL , C Z, pongasi P C M — AH vera di Luna sa; 
LC M ■=* declinai:, vera di Luna = 8 ; L C = d ; PC' M‘ = AR ap- 
par. di J = ('; M' C' L — declinai, appar. di )> = 8' ; Z <7 = d ; 
CC' = r. Avremo evidentemente x = d cos a cos 8 ; y = d sen a coi 8 ; 
z — d sen X ; x = d’ cos a' cos 8' ; y = d' sen a' cos 8' ; z = d ' sen 8” . 
Dalle ultime tre equazioni ricaveremo 

, y . v * / . z - * 

tari" et = — ; tang ò = — ; cos a = — sen a ; a = — . 

° x x y sen 8 


(t) tang a < 


sen a ; 


S’ indichino ora le coordinate del punto C' rapporto all’ equatore 
vero per X , Y, Z, si avrà dalla Geometria x «= x — À, y=y — Y, 
ias — Z . Sostituiti questi valori in quelli di tang a' , tang 8” , i\ 
avremo 

y—Y . . z — Z , z — Z 

! x^~X ’ W UngX^—^cosAs- 

(3) d'= 

sen 3 

Non resta ora che a determinare i valori di X , K, Z relativi al 
luogo dell’osservatore. ( Fig . 36) A tale oggetto rappresenti C il cen- 
tro della terra; C'AD il meridiano terrestre del luogo che passa per 
C : RCY il piano dell’equatore tagliato ad angolo retto dal meridiano 
lungo la linea C A ; R sia il punto dell’equatore celeste, che si trova 
nel meridiano , e la cui distanza dall’ equinozio è = R Y >=/ìCY. 
Quest’ arco R Y è il tempo sidereo corrispondente all’ istante, per cui 
si calcola, ridotto in gradi, ossia VAR del punto culminante ; C‘ CA^ 
ossia Z R è la latitudine geografica dell’ osservatore, se la terra con- 
siderar si vuole come sferica. Se poi considerare si vuole come sfe- 
roidica , 1’ angolo C' C A èia latitudine diminuita dell* angolo che fa 
la verticale col raggio terrestre, che per brevità appelleremo angolo 
della verticale. Questo varia per ogni latitudine, c trovasi ridotto in 
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tavole fra le tavole lanari. Noi trattando della figura della terra nel 
«econdo volarne daremo le formule per calcolarlo . 

Posto C' C A == Z., RC Y = ®, condotta C'M perpendicolare alla 
superficie dell’ equatore, e quindi anche a C A , e dal punto M con- 
dotta MP perpendicolare alla linea degli equinozj , sarà CP = X , 
P M = y\ C' M = Z , C C' = r . Quindi X = r cos L cos 8 , 
V= r cos L sen 8, Z = r sen 8 . Scrivendo ora nelle equazioni (ì), 
(z), (3) i valori di Jf, Y , Z, *■> y, a dividendo numeratore e deno- 
minatore per d, e ponendo = or = sen di para), orizz. , otterremo 

, sen tt cos 8 — ir cos L sen 8 

(0 tane * = r ; 

' ' ° cos et cos 8 — ir cos z, cos 8 

seni — ir sen L . sen 8 — ir seni , 

(ì) tano-8= -cosce = -sente; 

' ' ° coste COSO 1 TCOsLcOS8 n or ..ntonit 


sen te cosS — ir sen8 cosL 


(3 ) d’ = d (senS -X ge - n --- 

' sen ò 

1^2. L’ equazione (i) colle convenienti riduzioni darà 

# sen a cos $ — nr sen 8 cos L 

sen A = r ; 5 

[/{cos 1 6 — 2 nr cos L cos 5 cos — 8 ) -+■ cos L\ 

, cos oc cos $ — n r cos L cos 8 

COS OC , 1 1 ■■ 1 " . ^ " * « 5 

{cos* d — z nc cos L cos ò cos (ce — 0 ) 'TT cos 
valori che sostituiti nella seconda equazione danno 

tantr J' **" ^ — ' T ,en ^ 

® [/"{cos'8 — a ir cos L cos 8 cos (ce — 8) -+- ir’ cos‘ L\ ’ 

quindi si deduce 

en 3- _ sen 8 — ir sen L 

V { ì — a ir [sen 8 sen L -f- cos 8 cos L cos (t* — 8)] -+• ir 1 } ’ 
ed introducendo questo valore nella terza equazione, otterremo 
d' = d [/ {i — air [sen 8 sen L -+- cos 8 cos L cos (et — 8)] -+- ir’ } • 
i^3. I precedenti valori di d' e di sen 8' somministrano un mezzo 
molto comodo per calcolare il semidiametro apparente della Luna in 
un’ altezza qualunque sopra l’orizzonte, e la paralasse in declinazione. 
In fatti chiamando A, A' il semidiametro vero ed apparente della Lu- 
na per un istante qualunque, si ha (<j 1 63) — = — , perciò 


A l/{ ì — a ir [sen 8 sen L -+- cos 8 cos L cos (ut — 8)] 4- ir’ } 

Se per brevità pongasi il secondo membro di questa equazione 
= i+ * avremo . . . A = A (i r) . . . (a) 
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Introducendo nel valore di sen 8’ la quantità i-f-j, arrenilo 
sen S' = (i +j) sen 8 — or sen L (i -4- j) , e quindi 

sen 8' — sen 8 = s sen 8 — or sen L (1 -t- s) . 

Se si vorranno trascurare le terze potenze di 8' — 8 , di -7T e di 1, 
le quali saranno il pii delle volte piccolissime, avremo 

v * s sen 8 — or sen L (1 -+- s) ... 

cos 4 (é -+- 8 ) •••(*) 

donde si otterrà con molta speditezza la declinazione apparente 8', 
data essendo la posizione vera della Lnna. 

La quantità 5, che entra nelle equazioni (a), (b) si potrà diretta - 
mente ottenere dall’ equazione 

S = { 1 — a or [sen 8 sen L -+- cos 8 cos L cos (ce — 6)] -f- or* \ t 
la quale svolta in serie, ponendo per brevità 
N = sen 8 sen L -4- cos 8 cos L cos (* — B) , darà 

i = or N— t iT (1 — 3 H‘) . . . (c) 

ove si può osservare che la quantità N (supposta sferica la figura 
della terra) è il coseno della distanza dell’astro dal zenit. 

Se nelle formule del §171 poniamo il denominatore di sen <t' 
e di cos <t' = otterremo, tolte le frazioni 

Q sen ec' = sen « cos 8 — or sen 6 cos L ; Q cos tc' — cos * cos 8 — or cos 6 cos L ; 

dalle quali dcduccsi 

Q sen(cc — a) = or cosi sen (a — 6) ; Q cos(<t' — ec)= cos 8 — or cos Lcos(* — 6 ); 
... . , , or cos L sen (et — 6 ) .. 

* 6 cos 8 — or cos L cos (<t — t) 

la quale ci darà con molta speditezza l’effetto della paralasse in AR. 

Si può ottenere dall’ equazione (d) una serie molto convergente 
per la paralasse in AR , la quale trascurando al solito le quantità di 
terzo ordine, si riduce alla seguente (fingendo or ridotto in secondi) 

, or cos L . /or cos Za ’ sen a (oc — 6) 

* — * = 5- sen (oc — «)+( *-) , 

cos 8 ' cos 8 / 2 Zi 

che con vantaggio potrà sostituirsi alla formula ( d ). 

175. Cogli stessi ragionamenti si otterranno le formule opportune 
per determinare la posizione apparente della Luna rapporto all’ccolit- 
tica. Anzi si potranno esse dedurre dalle precedenti cambiando l'AR 
e declinazione della Luna nella sua longitudine c latitudine; e le quan- 
tità 6 e L che rappresentano \'AR c declinazione del zenit (o di quel 
punto, che gli viene sostituito quando la terra è sferoidica) si cangie- 
ranno nella longitudine e latitudine del zenit. Se pertanto /, X. X 
rappresentano le longitudini vera ed apparente, e fe latitudini vera ed 
apparente della Luna; g la longitudine del zenit, h la sua latitudine, 
otterremo A, X', l mediante le seguenti formule 
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(1) i -f. s s= 5 1 *— • * tt [*en h sen X 4- eoa A eoa X eoa (/ — g)]-+- * }' 
, , . . , 5 sen X — ir (1 -4- j) sen A 

(,)»_»(,+«, <3)S-s + ^ Tnh. ' M 5 


189 


... ./ . tt eoa A ,, . {ir co» A\* sen a (/ — e) 

( 1)1 = 1 + — - — «■) + 1 r-J • 

eoa X ' eoa X / a R 


La prima di queste formule è la più complicata a calcolarsi in nu- 
meri. Essa si può per altro svolgere in sene, e trascurando le quan- 
tità di terzo ordine, ponendo per brevità 

N = sen A sen X -4- cos A eoa X cos (l — g) = cos dist. di J dal zenit, 
ai ottiene $ = jr N — ♦ or* (t — 3 2 V’). 

Riguardando X , ossia la latitudine della Luna come quantità di 
primo ordine, lo che è quasi sempre permesso, non eccedendo essa 
nel suo massimo valore 6’, le formule precedenti si rendono un poco 
più semplici, poiché nel secondo membro dell' equazione terza si può 
porre X = X, e nel valore di s basta soltanto ritenere il primo ter- 
mine. Questa supposizione h sempre permessa nel calcolo degli ec- 
dissi solari. 

176. I valori di sen cos et', tang <*', sen V, tang S' dati nel § 
17* cogli stessi cambiamenti danno gli esatti rapporti fra la posizione 
apparente, e la posizione vera della Luna relativamente all’ e eclittica. 
Gioverà qui esporli per comodo 


sen V s= - 


sen / cos X — ir sen g cos A 


\/ jcos' X — a or cos X cos A cos (/ — g) -f- ir' eoa’ A} 

.. cos l cos X — nt cos g cos A 

eoa l 0 


tang X' = 
sen X' = 


l / {eoa 1 X — a or cos X cos A eoa ( l — g) -+- ir' eoa' A} 
sen X — or sen A 


1/ {cos' X — a or cos X cos A eoa (/ — g) -+• or’ cos* A} 
sen X — or sen A 


{ 1 — - 2 ir [sen X sen À-+- cosX cos A cos ( l — g)] -+- or * } 

tang (/'-/) = or eoa A sen (/ g) 

cos X — or cos A cos [1 — , 


e) 


(0 

(») 

( 3 ) 

( 4 ) 


Le quantità g, A sono dette volgarmente dagli Astronomi longitu- 
dine e latitudine del nonagesimo. Non essendo altro che la longitu- 
dine c la latitudine corrispondenti ad un’ AR determinata = 6 , e ad 
una declinazione = L> dovranno esse calcolarsi mediante i precetti del 
problema li capitolo IV, al quale oggetto comodissime sono per il cal- 
colo logaritmico le formule (a), (A), (c) dello scolio II. 

Le formule degli articoli precedenti souo quelle stesse che furono 
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da me date nella prefazione aHe tavole del nonagesimo per 1 * Osserva- 
torio di Padova pubblicate nel 1807. 

177. Le equazioni (1), (*) , ( 3 ), ( 4 ) del § precedente danno la 
posizione apparente della Lana per mezzo della sua posizione vera. 
Occorre talvolta di avere la posizione vera data per l’apparente osser- 
vata . Si determineranno in tal caso le paralassi in longitudine e lati- 
tudine coi seguenti precetti . Si chiami per brevità P il denominatore 
delle equazioni (1), (a): esse si potranno scrivere sotto la forma 
Psen / =sen / cosX — or sen g cos h ; P cos l'—co» /cos X — or cos g cos A, 
dalle quali eliminando P , si ottiene cosXscn (/' — /) = or cos Ascn (/' — g). 
Questa equazione, trascurando i termini di terzo ordine, dà la para- 

or cos h sen ( l ' — g) 


lasse in longitudine 


cos X 


(«) 


L’equazione ( 3 ), ponendo per brevità Q = ^/(i — aor 2 V-i-of') 
porge QcosX'=P, e questa combinata con le due superiori dà le 
due seguenti : Q cos X' sen C = sen l cos X — or scn g cos A ; 

Q cos X' cos /' = cos / cos X — or cos g cos A . Moltiplicando la prima di 
queste per sen la seconda per cos e sommando i prodotti si ottiene 
Q cos X' = cos X cos (/' — t) — ntcoahcoalj.' — g). La quarta equa- 
, none dà Q sen X' = sen X — or sen A . Finalmente da queste due eli- 
minando Q si ottiene [osservando che cos (/' — /) = 1 — asen -, l(/' — /)] 
a«n(X'— X)=-or cosX'scn A+orsenX'cos Acos(/'-g)-|-* senX'cosXsen' 4 (r-/), 
la quale in virtù dell’equazione (a), trascurando i termini di terzo or- 
dine, facilmente 6Ì cangia nella seguente 

(A) X’-X=— orcosX »en/i-f-orsenX cos Acos(/' -g) | tan g^ cog ’^ scn , 

a /v 

Mediante quest’ ultima equazione si calcolerà prima il valore di X, poi 
dall’ equazione (a) si dedurrà il valore di /. 


CAPITOLO XIV. 


Degli ecclissi e delle occultazioni. 

Ecclissi di Luna. 

1 78. A ccadono gli ecclissi della Lnna quando essa è in opposi- 
zione col Sole rapporto alla terra, ossia quando trovasi nei suoi ple- 
niluni, e ' ne l tempo stesso tanto vicina ai nodi, che la sua latitudine 
risulti minore del raggio del cono ombroso, che la terra lascia dietro 
di se aumentato del semidiametro lunare. 

( Fig . 37 ) Rappresenti S il centro del Sole A A' ; T il centro 
della terra BB per il medesimo istante di tempo. Gli estremi raggi 


. _p*gItizedlsy : Qv 



ig* 

■olari AB, A' B' determinano con la loro direzione la posizione c la 
grandezza del cono ombroso B C B , il di coi asse STC è sempre 
situato nel piano dell’ ccclittica . 

Sia LL una porzione dell’orbita lunare situata Terso la sua oppo- 
sizione col Sole. Conviene immaginarsi questa porzione L U elevata 
sopra il piano dell’ eccliltica, e situata in un piano a quello inclinato 
di circa 5 gradi . Se verso il punto II del plenilunio la latitudine della 
Luna è minore del raggio della sezione del cono ombroso e del suo 
semidiametro, è forza che essa o in tutto, o in parte s'immerga nel- 
l’ombra terrestre, e quindi allora avrà luogo lecclisse o totale, o 
parziale . 

1 79, Determiniamo prima di tutto il raggio della sezione del cono 
ombroso. Se L ( Fig . 3 ^) rappresenta il punto in cui la Luna princi- 
pia ad immergersi nel cono ombroso della terra, sarà il raggio della 
sezione del cono ombroso veduto sotto 1 ’ angolo L> T II. Ora à evi- 
dente essere LTH—TLB — LCT. Frattanto per T condotta TF 
paralella ad ABC , sarà S T F = L C T . A motivo della piccolezza 
«li S TF, potremo riguardarlo come uguale al suo seno, e quindi 
SF SA TB SA 

avremo S TF = — $~j>’ ma Jji ~ ««mdiamctro a ppa- 


rente «li Sole ; - = paralasse orizzontale di Sole ; quindi se porre- 

Ò 1 


mo il semidiametro apparente del Sole a d, Is paralasse orizzontale 
del Sole = p, e l’angolo T L B che rappresenta la paralasse orizzon- 
tale della Luna = or, l’angolo della sezione del cono ombroso = R, 
avremo B = or -4- p — d , cioè sarà sempre la sezione del cono om- 
broso della terra alla regione della Luna uguale alla somma delle pa- 
ralassi del Sole c della Luna diminuita del semidiametro solare. 

Scolio. Tale appunto sarebbe la misura della sezione del cono 
ombroso della terra, se attorno al verace cono ombroso non rimanesse 
in grazia dell’atmosfera terrestre una forte penombra, in virth delia 
quale la luce della Luna va gradatamente diminuendo, e sparisce an- 
che prima che il lembo lunare abbia toccato il cono ombroso. In tal 
guisa la durata degli ecclissi è un poco più lunga che non sarebbe se 
tosse allontanata una tale penombra, e perciò, quando accordare si vo- 
glia il calcolo coll’osservazione, fe forza aumentare l'ampiezza dell’om- 
bra . Dietro l’ esame di molte osservazioni ha luogo un passabile ac- 
cordo fra il calcolo e l’osservazione, qualora si aumenti di ~ la pre- 

cedente quantità ; cosi noi riterremo, che i! valore di R sia dato dalla 

6 1 

equazione . . R = li ( r •+• p — <t) ... (1) 

OO 
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Posto ciò, passiamo alla soluzione del seguente 

Problema. Determinare le circostanze tutte di un ecclisse di 
Luna . 

180. Le cose principali che si desiderano in un ecclisse di Luna 
sono i.” il tempo del suo principio e del suo fine; a.* il tempo della 
massima oscurazione; 3.* la quantità ecclissata del disco lunare. Per 
trovare una dietro I' altra queste quantità noi supporremo di aver cal- 
colato con le migliori tavole astronomiche: 

i.° 11 luogo del Sole al momento del plenilunio, ed il suo moto 
orario, che ò sempre uguale al moto orano dell’ asse del cono om- 
broso . 

z.‘ Jjjfnongitudine della Luna al momento dell’ opposizione , cd il 
suo moto orano. 

3." La latitudine della Luna al momento dell’ opposizione unita- 
mente al suo moto orario in latitudine. Si supporrà positiva la latitu- 
dine boreale, negativa la latitudine australe. Parimente si riguarderà 
il moto orario in latitudine come positivo se tende ad avvicinare la 
Luna al polo boreale: negativo se tende ad avvicinarla al polo australe. 

Supporremo inoltre di aver calcolato la paralasse orizzontale 
della Luna e quella del Sole uuitamente al semidiametro orizzontale 
della Luna e del Sole. Di più assumeremo costanti i moti orar) della 
Luna e del Sole, come eziandio le paralassi orizzontali, ed i semidia- 
metri, giacche quantunque variino effettivamente da un’ora all’altra, 
pure le loro variazioni sono Bempre molto piccole, e si possono tra- 
scurare trattandosi di ecclissi di Luna, le osservazioni dei quali sono 
sempre molto indecise a causa della penombra dovuta all’atmosfera ter- 
restre, e di un’altra specie di penombra, di cui parleremo qui sotto. 

Posto ciò, cerchiamo la distanza della Luna all’asse del cono om- 
broso per un numero t di ore dopo il plenilunio. 

Sia il moto orario della Luna in longitudine . . . . = m 

il moto orario del Sole, che è sempre uguale a 

quello dell’asse del cono ombroso della terra . = m 

la latitudine della Luna in opposizione . . . . = X 

il suo moto orario — n 

Dopo un numero t di ore la longitudine della Luna avrà aumentato 
di m f, e l'asse del cono ombroso si sarà trasportato verso oriente di 
ni t. Quindi la Luna si sarà allontanata in longitudine dall’asse del 
cono ombroso di una quantità e nt — ni f; la latitudine nell'istesso 
tempo avrà aumentato di n r, e sarà perciò =à+nf. 

( Fig. 38) Se pertanto, alla fine del tempo t dopo l’opposizione, 
T rappresenta il centro della sezione del cono ombroso fatta alla re- 
gione della Luna ; Zi T C 1’ ecclittica, in cui sempre trovasi Ti L L 
uua porzione dell’ orbita lunare, presa T M — {m - — • ni) t , ed elevata 


/ 
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una perpendicolare L IVI. trovetassi la Lana nel punto L, e sarà per- 
ciò L M = X -f- ri t. Quindi posta la distanza L T del centro della 
Luna dall’asse del cono ombroso = e, avremo 

e' = (X -f- ti t)‘ (m — m)’ t’ . . . (1) 

la quale ordinata diviene [ (m — ni)’ -+- n‘ ] t‘ -+- 2 X n t = e' — A’, 
e risoluta rapporto a e porge 

— \n±/|Vn' + (e'-X')[(iii — m'J’ + n’]} 

1 ~ (m — m')‘ -f- n’ • • • W 

L’equazione (1) ci dò la distanza del centro della Luna dall’asse del 
cono ombroso alla fine di f. L’equazione (2) ci somministra per lo 
contrario il tempo in cui la distanza e ha un determinato valore ; ed 
è chiaro che il segno -f- darò l’ istante in cui ha luogo la distanza c 
dopo 1’ opposizione, ed il segno — l’ istante corrispondente alla stessa 
distanza avanti l’opposizione. 

Si può dare all’ equazione (2) ancora una forma piò comoda . In 
fatti ponendo tang a = - ; ( donde si deduce 


sen' «e 


t 


n’ , (w — m)’ 

; cos et = — — - — - 

(m — {ni — 

— X sen’ oc ± sen * (/(e* — X’ cos’ a) 

n 


) essa diverrà 

• • ( 3 ) 


Se facciamo e = R -f- S , ossia alla somma del raggio della sezio- 
ne del cono ombroso, e del semidiametro orizzontale della Lnna, avre- 
mo due valori di f che corrisponderanno al principio cd alla fine del- 
l’ ecclisse lunare. Supponiamo che l’opposizione o istante del plenilu- 
nio abbia avuto luogo ad un tempo noto T . Accaderà 

.. . Xsen’cc + sentci/(e’ — X’cos’ec) 

il principio dell ecclisse al tempo 1 -t— - 

r 1 Xscn’ec — sen«ci/(e'-rX’ cos’ct) 

il fine poi avrà luogo al tempo . T — ■ ■ 

il mezzo dell’ ecclisse avrà luogo nel tempo T — ^ 8Cn * 


la dorata dell’ ecclisse sarà . . . = l^Lf^e’^X’cos-*) 

ritenendo sempre e = R -f- S . 

181. Si cerchi ora il momento della massima oscurazione. Egli fe 
facile a vedere che per un tale momento la distanza dei centri e deve 
di venire la piu piccola possibile . Ponendo pertanto l' equazione ( 3 ) 
sotto la forma {n t X sen’tc)’ = sen' a («' — X'cos’sQ per ottenere 
voi. 1. a 5 
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il minimo valore si ponga 
la quale porge t = 


d e 

17 s 

A sen’ « 


ed 


n( + X sen' a — o , 


; quindi la minima distanza sari 


e = A cos et. 11 mezzo dell’ ccclisse sarà pertanto anche quello della 
massima oscurazione . 

Allorquando la distanza dei centri in generale è t= e, la parte del 

disco lunare immersa nell’ombra c evidentemente =/{-)_ £ Cr 

Quindi nella massima oscurazione la quantità ecclissata sarà 
= li -+- S — A cos A . 

Sogliono gli Astronomi valutare 1’ ecclissc per digiti , appellandosi 
digito il dodicesimo del diametro lunare, ossia il sesto del raggio. 
Quindi nella massima oscurazione il numero dei digiti ecclissati sarà 
_ g (/{-+- 8 — ^A cos a) 


Tali sono le formule generali, dalle quali dipendono le circostanze 
tutte dèli’ ecclissc . Da esse risultano i seguenti corollari. 

Coroll. I. Se posto e = R 5 risulteranno immaginar; i due va- 
lori di t dati dall’equazione (3), non vi sarà ecclisse. Quindi perchè 
essa abbia luogo fa duopo che sia /{ -)- X > A cos a . 

Coroll. II. L’ ecclisse si convertirà in un semplice contatto se 
n-h o — X cos a ; e 1’ ecclisse sarà totale se R B — X cos <t>iì. 

1 8 i. Scolio. ( Fi" . 3-) Avvicinandosi la Luna al cono ombrasti 
della terra, non perde la sua luce lutto ad un tratto, ma si va gra- 
datamente oscurando, c tanto più, quanto più ad esso va avvicinan- 
dosi, e per una ragione contraria gradatamente va riacquistando la 
sua luce, quando sorte dal cono ombroso della terra, donde accade 
che incertissimi risultano il principio ed il line dell’ ecclisse lunare. 
Una tale incertezza si deve in gran parte ripetere dalla poca diafa- 
neità degli strati atmosferici circonvicini alla nostra terra, la quale è 
causa che molti raggi solari vadano perduti ; ma più ancora da una 
certa penombra, che avrebbe luogo anche non supponendo la terra 
circondata dall'atmosfera, di cui ora parleremo. 

Si conduca una linea GXY tangente al globo solare ed al globo 
terrestre, come la figura 3 7 la rappresenta. È chiaro che nn osser- 
vatore, il quale fosse posto dentro l’ angolo Y Q L non vedrebbe la 
parte inferiore del Sole, e della parte superiore tanto meno ne sarebbe 
a lui visibile, quanto più alla tangente A B L si andrebbe avvicinan- 
do. Andrà pertanto successivamente la luce mancando dentro l’angolo 
Y Q L, e perciò la Luna perderà gradatamente il suo splendore avvi- 
cinandosi al vero cono ombroso nell’ attraversare questa penombra ; la 
sua ampiezza è = A Q G, ossia al diametro del Sole. Sarà pertanto 
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U raggio ilella sezione dell’ ombra e della penombra = ir -+- p -f- d, es- 
sendo quello dell’ ombra vera, come sopra mostrammo = ir -+- p — d. 

Usi degli ccclissi lunari nella ricerca delle longitudini geografiche . 

i83. Allorquando la Lana incomincia ad immergersi nell’ombra 
terrestre perde la sua luce per tutti gli abitatori della terra ebe la ve- 
dono sul loro orizzonte. Se pertanto c’immaginiamo due osservatori 
sotto due diversi meridiani, i quali notino il principio dell’ecclisse, la 
differenza dei tempi che si osserverà nei loro orologi ridotta in gradi 
a ragione di 1 5" per ogni ora, esprimerà 1 ’ angolo compreso nel polo 
terrestre fra i loro rispettivi meridiani . 

(Fig. 3g) Rappresenti in fatti QPEp il globo terracqueo, ebe si 
suppone concentrico alla sfera celeste ; A e B siano le posizioni di 
due osservatori sotto i due meridiani P A p, P tìp , i quali vedono 
contemporaneamente il principio dell’ ecclissc ; EY Q sia la sezione 
dell’ equatore celeste col globo terrestre, a cui dassi il nome di equa- 
tore terrestre; Y corrisponda all’ equinozio di primavera , S il punto 
Corrispondente al l’AB media del Sole perii medesimo istante. 11 tem- 
po medio per l’osservatore situato in B à rappresentato dall’arco qS y 
mentre ES rappresenta il tempo medio per l’osservatore situato in A. 
Donde apparisce che l’arco ossia l’angolo al polo P à uguale 
alla differenza dei tempi mcilj contali dai due osservatori al principio 
dell’ ccclisse ridotta in gradi a ragione di i5‘ per ora. 

Ne segue ancora dal precedente discorso, die se i due osservatori 
avranno osservato il fenomeno ail orologi regolati al tempo vero, od 
anche al tempo siderale, la differenza dei tempi osservati ridotta in 

S radi a i 5 ” per ora sotto i due diversi meridiani, dà sempre l’angolo 
a essi compreso nel polo, o ciò che torna lo stesso 1 ’ arco di equa- 
tore fra loro intercetto. Le stesse conseguenze hanno luogo se ci ser- 
viremo del fine dell’ ecclissc, oppure dell’ingresso o sortila di una me- 
desima macchia nell'ombra. 

i 8 {.. La posizione di un punto nella superfìcie terrestre c cono- 
sciuta qualora si conosca la sua latitudine geografica, c 1 ’ angolo che 
il meridiano di questo punto fa con un altro meridiano stabilito a pia- 
cere, a cui dassi il nome di primo meridiano. Un tale angolo o l’ar- 
co corrispondente dell’ equatore appellasi dai Geografi longitudine geo- > 
grafica; cosi se P E p è il primo meridiano, la longitudine del punto 
B fe l’angolo A P B, o l’arco E q r che lo misura. Si contano te lon- 
gitudini da occidente verso oriente da o° fino a 36o‘, quantunque al- 
cuni Geografi le contino da o’ fino a 180 % distinguendo col nome di 
longitudini orientali quelle che appartengono ai punti siLuati nell’emi- 
sfero orientale del globo, e di longitudini occidentali le altre. La po- 
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si/ione Jt-1 primo meridiano è totalmente arbitraria. Così alenai Io fan- 
no passare per l'Osservatorio di Parigi, mentre altri Io fanno passare 

I ter il Pico di Tcneriffa, piccola isoletta vicina all’ isola del Ferro ncl- 
e Canarie. Si riconosce il primo meridiano in una carta dall' osservare 
quei punti che hanno una longitudine = o. 

Premesse queste cose, è facile determinare la longitudine di un 
punto rapporto al primo meridiano, o rapporto ad un altro. la cui po- 
sizione sia già conosciuta . Due osservatori notino il principio ed il li- 
ne di un’ ecclisse lunare, non che l’ ingresso c sortita delle principali 
macchie della Luna dall’ ombra terrestre, c riducano gl'istanti notati 
dai loro rispettivi orologi al tempo medio, od anche al tempo sidereo 
del loro rispettivo meridiano. La differenza dei tempi osservali per 
una stessa fase ridotta in gradi, darà la differenza delle loro longitu- 
dini, onde conosciuta la longitudine di uno di essi, tosto si farà nota 
l’altra. Egli b poi facile a vedere, che quel paese il quale conterà 
minor nnmero di ore è pili occidentale. Se tutte le fasi coincidono a 
dare una stessa differenza di longitudini, lo che ha raramente luogo, 
si potrà credere di aver ben determinalo la posizione del luogo sco- 
nosciuto rapporto all’ altro . In caso diverso si prenderà il medio dei 
risultamenti ottenuti. 

Gli ecclissi di Luna furono già molto in uso per determinare le 
longitudini dei paesi, a motivo della facilità del metodo e della loro 
frequenza. Ma perfezionatisi gli stromcnti si osservò una grande incer- 
tezza nella determinazione delle loro diverse fasi a motivo della pen- 
ombra terrestre, e perciò sono ora quasi totalmente abbandonati, e 
vengono a ragione preferiti gli ccclissi di Sole, e le occultazioni delle 
stelle, le quali sebbene richiedano molta fatica nelle riduzioni e cal- 
coli numerici, pure essa b abbondantemente compensata dall’accordo 
meraviglioso che presentano diverse osservazioni fatte con la precisio- 
ne dovuta. 

Degli ecclissi di Sole. 

i85. Dopo di avere trattato con sufficiente estensione degli ee- 
clissi di Luna, ci resta a parlare di quelli del Sole. 

Gli ecclissi di Sole hanno luogo quando la Luna avvicinandosi al 
suo novilunio, ce ne toglie od in tutto, od in parte la vista. Dipen- 
dono adunque tali fenomeni dalla posizione relativa dei centri del So- 
le, della Luna, della terra non solo, ma eziandio dalla varia posizione 
dell' osservatore sulla superficie terrestre . Quindi allorchò il Sole è ec- 
clissato per un osservatore in particolare, non convicn credere che lo 
sia per tutti gli abitanti della terra al tempo stesso, ed allo stesso 
modo come accadeva negli ccclissi di Luna, ma lo b variamente giu- 
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sta la diversa loro posizione. Apparisce di qui che per una completa 
teoria degli ecclissi di Sole convien risolvere i seguenti quesiti. 

i.* In quali circostanze avrà luogo l’ccclisse di Sole nel novilunio. 

2. 0 A qual tempo tale ecclisse avrà il suo principio o fine , o si 
troverà in una fase determinata per la terra in generale senza aver ri- 
guardo ad alcun particolare osservatore. 

3 . ° Quali osservatori della terra vedranno i primi il principio ed 
il fine dell’ ecclisse, ed in generale quali osservatori ad un tempo de- 
terminato compreso fra i limiti dell’ ecclisse generale vedranno una fase 
determinata . 

4 . ” Dato un osservatore particolare sulla superficie terrestre, deter- 
minare per il medesimo le circostanze tutte dell’ ecclisse solare. 

Risponderemo successivamente a queste domande, assumendo in 
quanto alle prime tre, che sono di minor importanza, la terra come 
sferica, c quanto all' ultima daremo le formale generali riguardando la 
terra come sferoidica. Del resto coloro che amassero in questo im- 
portante argomento una maggior estensione, dovranno rivolgersi ad 
opere piti estese, e singolarmente all’ eccellente opera di Sejour ( Trai- 
té analytique dei mouvementi apparenti des corpi celeitei. Voi. II. 
Parti 1786 — 1789). 

Circoitanze generali degli codiai di Sole. 

1 86. Prima di accingersi all’ esame di queste circostanze generali 
é bene di osservare, che dipendendo esse dalla posizione rispettiva 
dei centri della terra, del Sole e della Luna, potremo, dietro 1 prin- 
cipi *6 meccanica, assumere i centri del Sole e della terra conte fissi 
nel piano dell’ecclittica, trasportando al centro della Luna i loro moti 
in senso contrario. Noi tingeremo pertanto la Luna animata nel senso 
delle longitudini in vicinanza del novilunio da una velocità angolare 
uguale alla differenza delle velocità della Luna e del Sole, la quale 
composta colla velocità della Luna in latitudine farà muovere questo 
corpo in un’ orbita fittizia, che appelleremo orbita relativa, ed in que- 
sta ipotesi le posizioni relative dei centri di questi tre corpi saranno 
le stesse che nel caso della natura. 

Premesse qneste cose, siano ( Fig . 4 o) S , T i centri del Sole sr, 
e della terra fr; VO una porzione dell’orbita relativa della Luna 
intorno alla terra, che convien fingere in un piano inclinato a quello 
della tavola di una quantità uguale all’inclinazione dell'orbita relativa; 
V segni l’occidente, O l’oriente, cosicché sia essa trasportata da V 
verso O. Si conducano la linea ST e le tangenti f(, jt, S t, come 
nella figura sono rappresentate. Se ora fingiamo la figura ravvolta in- 
torno all'asse ST, fc evidente che non vi sarà ecclisse finche la Luna 
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non entra nel tronco di cono descritto da S s t 7 1 , e cesserà quando ne 
sorte, poiché in questo spazio soltanto principia ad intercettare i raggi 
luminosi provenienti dal Sole. 

Giunta pertanto la Luna ad un punto M tale della sua orbita re- 
lativa , che il suo disco sia tangente in N al tronco di cono 
STst , il punto t della terra vedrà i due lembi in contatto, ed avrà 
principio 1’ cccli.se generale. Pervenuta in m, di modo che il disco 
lunare sia internamente tangente allo stesso cono, l’osservatore situato 
in t (il quale a motivo della rotazione diurna della terra sarà ben di- 
verso dal precedente) vedrà la Luna tutta sul Sole, ed avrà principio 
1’ ecclisse annulare, se pure sarà il semidiametro della Luna minore di 
quello del Sole. Essendo la Luna in y tangente alla linea ir, e per- 
ciò al cono da essa descritto, l’ osservatore r vedrà ricomparire il lem- 
bo occidentale del Sole, c per gli altri osservatori sarà già ricompar- 
so. Cesserà pertanto l’ ecclisse di essere totale, ed in conseguenza 
avrà dall’ altra parte principiato ad esserlo quando la distanza dei cen- 
tri del Sole e della Luna veduta dal centro della terra sia «= STy. 

Per ultimo, se la linea condotta dal centro del Sole al centro della 
Luna incontra la terra, allora quell’ osservatore situato in questo punto 
d’incontro vede il centro della Luna corrispondere al centro del So- 
le, e l’ ecclisse appellasi centrale. Condotta pertanto la tangente iS’/r, 
e fatta ruotare intorno ad S T, perché l’ ecclisse sia centrale, dovrà 
trovarsi il centro della Lana entro di questo cono, e perciò in / prin- 
cipierà ad essere centrale per l’osservatore situato in t. 

Chiamando ora e l’ angolo ah centro della terra compreso da due 
lince continuamente condotte ai centri del Sole e della Luna , é fa- 
cile raccogliere da ciò che precede, che 

l’ecchse generale avrà il suo principio o fine se . e = S T M 
avrà principio o line I’ ecclisse totale, quando . . e — STy 

principierà o terminerà 1’ ecclisse annoiare quando c — S T m 
per ultimo l’eccl. centrale principierà o terminerà se e — S T l. 

i8". Esprimiamo ora questi angoli col mezzo delle paralassi e dei 
semidiametri del Sole e della Luna . Chiamisi , come negli ceelissi di 
Luna, la sua paralasse orizzontale = *tt: quella del Sole = p\ il se- 
midiametro orizzontale della Luna =5: quello del Sole = d. 

Sarà l’angolo S TM = S TN-\- NTM = S T s -f- s TN-b N TM 
= S T s -f- cN T — tsT-\-NT M , ovvero S T M = d -f- or — p ì . 

L’ angolo STy = STn-\-nTy = sTn — + n T y 

*=.Tnr — Tst — sTS-ynTy, e quindi STy = r K — p — d-t-à- 

L’angolo STm = STN — NTm=STs-\-tNT — tsT — NTm 

= d -f- -7T p S. 

Finalmente 1’ angolo S T l = T It — T S t — or — p . 

Risulta da quanto abbiamo dimostrato, che la distanza gcocentri- 
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ca e «Iella Luna «lai Sole sarà 

1. ' pel principio c fine dell’ eeclisse generale = ir — 

2. ” pel principio c fine «lell’ecclissc totale . = nt — — d 

3. ' pel principio e fine «lei T ecclisse annidare = tt — /> — se 8 <Cd 

£ : ° pel principio c fine dell’ ecclissc centrale = “ir — p. 

Apparisce di qui al tempo stesso, che sarà impossibile l’ccclisse se 
la minor distanza geocentrica della Luna dal Sole sia — |— ef — |— S . 

t88. Egli c ora facile di determinare col calcolo le circostanze gc- 
nera li di un* ccclisse di Sole . A tale oggetto noi supporremo di avere 
calcolato, mediante le tavole astronomiche, l’ istante preciso T del no- 
vilunio per un dato meridiano, al quale istante la differenza delle lon- 
gitudini del Sole e della Luna è = o, e supponiamo clic, ritenute le 
superiori denominazioni, sia inoltre 

la latitudine della Luna, supposta boreale . . . . = X 

il suo moto orario, positivo quando avvicina la Lu- 
na al polo boreale . — n 

il moto orario della Luna in longitudine . . . , — m 

il moto orario del Sole in longitudine m . 

Ragionando, come sopra negli ecclissi di Luna, t ore dopo il novilu» 
nio, la distanza e della Luna «lai Sole (in quanto che i piccoli archi, 
di cui qui si tratta, si possono riguardare come linee rette) sarà data 
dall’equazione e' = (X -f- n ()‘ + (m — m)‘ t‘ , la quale, posto 


tang « 


. , — X sen' et sen « i/(e’ — X’cos’tc) 

dara t s= - — - - . 

m — hi n 

Questi due valori di e determinano due istanti, nei quali la distanza 
geocentrica della Luna dal Sole trovasi = e, il segno inferiore dando 
un istante precedente il novilunio, ed il superiore un istante seguente 
il novilunio. 

Dando poi ad e i valori notati superiormente (§ 187) avremo il 
principio e fine dell’ ecclisse generale, totale, annoiare ec. ; e se per 
alcuno di questi valori di e, divenisse t immaginario, mancherebbe la 
fase corrispondente. L* ccclisse è impossibile se la latitudine della Lu- 
na nel novilunio à > (ir — —j— 5 — zi) sec ut ; e si cangerà in un sem- 

plice contatto se X = (or — p -4- d 4- 8) sec a , ove chiaramente appa- 
risce essere et l’inclinazione dell’orbita relativa. 

11 mezzo dell’ ccclisse avrà luogo al tempo T ~ 1 - * notato 

sotto il dato meridiano . Si dimostrerà come negli ecclissi di Lu- 
na, che la minima distanza dei centri è = X cos tc, e che il tempo 
della massima oscurazione coincide con quello del mezzo dell’ ecclisse. 
Risulta ancora di qui, che la quantità dell’ ecclisse generale in digiti 
sarà = 6 0 * ~ P - 1 - S + d — X cos ot) 
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Ricerca dei luoghi, nei quali si osservano le diverse fasi 
di un ecclisse solare. 


189. Per rendere più facile la ricerca della posizione geografica 
dei luoghi, nei quali accadono le lasi particolari dell’ ecclisse solare, 
noi supporremo di aver costruita una tavola, la quale proceda di 10' 
in io di tempo dal principio alla fine dell’ ecclisse generale, od anche 
di zo' in 20', dalla quale si ottenga la dislauza vera geocentrica della 
Luna dal Sole, come anche gli angoli che 1 ’ arco di circolo massimo, 
su di cui essa si misura, fa con i circoli di declinazione condotti per 
la Luna c pel Sole. Ecco i precetti per la costruzione di questa ta- 
vola preparatoria. 

Sia (Fig. <JtLP d pol° dell’ equatore , L il centro della Luna, S 
quello del Sole. La mentovata tavola deve porgere la distanza LS 
insieme con gli angoli in L ed in S. X tale oggetto si calcolino di 
20 in 20 minuti ]e longitudini e latitudini della Luna, e la longitudi- 
ne del Soie, donde poi si deducano le ascensioni rette c declinazioni 
corrispondenti. Basterà calcolare queste quantità di ora in ora, od an- 
che di due in due ore, e quindi coll’ interpolazione si dedurranno per 
gl’intervalli intermedj . Nel triangolo P L 6’, conoscendo l’ angolo in 
P — differenza di Ali di L ed S, i lati PL^PS, complementi delle 
declinazioni della Luna e del Sole, si potranno sempre colla Trigono- 
metria sferica calcolare le quantità ricercate, al quale oggetto si pre- 
stano molto vantaggiosamente le formule di Gauss (Trig. XII). Sic- 
come poi, nel caso degli ccclissi, le differenze di AR c di declinazio- 
ne sono quantità piccole, trascurandone le potenze superiori alla pri- 
ma, otterremo la seguente semplicissima soluzione, la quale in siflatti 
calcoli porgerà sempre un’approssimazione bastante. 

Sia per uno dei fissati istanti V AR della Luna = a; quella del 
Sole —a: la declinazione della Luna = g: quella del Sole = y\ la 
distanza LS — c: gli angoli in L, in S — L, S. Le equazioni (1), (2), 
(.{.) del citalo § XII riducendo le denominazioni ivi stabilite alle pre- 
senti diverranno 

c sen ì iL — S) — g — y : 
e cos t (L — S) =s (oc — a) cos + 
cos ♦ (L -t- S) — sen t (oc — a) sen ♦ (g — y) ; 
le quali con molta speditezza daranno gli angoli L, S, e la distanza 
c, che deve assumersi positiva : se gli angoli L, S si vorranno deter- 
minati fra o' — 180", si dovrà dopo la congiunzione scrivere a — tt 
in luogo di oc — a . 

190. Preparata una tale tavola, ecco come potremo trovare la po- 
sizione dei paesi che vedono il principio ed il fine deli’ ecclisse , non 
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olio *li quelli che vedono il principio e fine dell' occlùse totale , cen- 
trale ed annidare . 

Considerando attentamente la figura 4 ° 81 vedrà che il punto t è 
il primo a vedere il principio dell* ecclisse solare. Frattanto essendo 
la linea t s tangente al globo terracqueo essa rappresenta 1' orizzonte 
del punto f , e siccome in lama trovasi all’occidente del Sole, sarà 
questa la parte orientale dell’ orizzonte, sopra cui la Luna sarà sorta 
per intero, ed il Sole principierà a spuntare; ed essendo la Luna tan- 
gente al cono luminoso S s t 1 \ il gaggio M N condotto al primo con- 
tatto sarà alla sua superficie normale, c prolungato incontrerà l’asse 
S Perciò i punti d/. A, f, '/’, S saranno in uno stesso piano per- 
pendicolare all’ orizzonte, c quindi i centri del Sole c della Luna si 
trovano in uno stesso verticale, il Sole essendo all’ oriente non ancor 
sorto, e la Luna trovandosi tutta sopra l’orizzonte del luogo cercato. 

Del pari alla line dell’ ecclisse generale il Sole sarà per intero* tra- 
montato , e la Luna toccherà col suo lembo inferiore l’ orizzonte di 
quel luogo che vedrà 1’ ultimo contatto, essendo i centri di questi due 
astri in uno stesso verticale. 

Con ano stesso ragionamento ci persuaderemo che quando la Lu- 
na sarà in /, in m ed in /x sarà in uno stesso verticale col Sole, ed 
all’ orizzonte dalla parte d’ oriente per il principio delle fasi a questi 
punti corrispondenti, ed all’ occidente per il fine . 

ì gì . Ciò posto, sia (Fig. 40 HR l’orizzonte del luogo dato, pel 
cui meridiano sono stali calcolati i tempi delle fasi principali dell’ ec- 
clisse, e la tavoletta descritta al § i 8g . S il centro del Sole, L quello 
della Luna, essendo L S = 'ir — p-f-8-f-d. Succedendo a quest’i- 
stante nel luogo cercato il contatto, sarà a b = ir — p. Prolungando 
L S in modo che sia b V= go“, sarà V il zenit del luogo cercato, il 
cui meridiano sarà in conseguenza P y . 

La sua latitudine sarà il complemento di P F, e 1 ’ angolo Z P V 
sarà la differenza di longitudine col dato meridiano IIP R, 

Nel triangolo P S V conoscendosi P S = 90 — y, iSF''= go -f- ri, 
c l’angolo in S , si calcolerà Py e y P S , da cui tosto si otterrà 
yPZ. Ponendo PF= 90 — L , yPZ = m e ZPS = — h = angolo 
orario del Sole (positivo all’ occidente del dato meridiano, e negativo 
all’ oriente) avremo scn L — — scn y sen d -|- cos y cos d cos «S, 

cot ( a — h) = — — sen y cot S . Le quantità L ed «1 de- 

sen S 

termineranno completamente la posizione del punto cercato. 

Che se non si aspiri a tutta la precisione, si potrà porre S’^sago*, 
eri allora avremo sen L = cos y cos S, cot (ai — h) = — sen)' cot tS, le 
vol. 1 . 26 
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quali formule si applicano eziandio alla ricerca del ponto clic vede pri- 
mo 1 ’ ordisse centrale, totale od annulare, nei quali casi si ha sempre 
i y/^ssqo, o 90 ± d. 

Se l’angolo u risulterà positivo, il luogo cercato sarà all’occidente 
del dato meridiano ; in caso diverso sarebbe all’ oriente . Così se L è 
positivo, sarà situato nell’emisfero boreale, e nell’australe se è ne- 
gativo . 

ìtp. Indaghiamo ora la posizione geografica di quei luoghi che ad 
istanti determinati compresi fra il jtincipio e fine dell’ ecclisse centrale 
avranno un’ ecclisse centrale . Perchè r ecclisse sia centrale per un 
luogo determinato fa d’ uopo che per esso le posizioni apparenti dei 
centri del Sole e della Luna corrispondano ad uno stesso punto del 
cielo, e quindi i loro centri veri si trovino in uno stesso verticale in 
tal distanza dal zenit, che 1 ’ effetto delle paralassi annulli la loro di- 
stanza geocentrica. Posto ciò, sia ( Fig . £i) V >1 *enit ricercalo, L , 
S le posizioni vere della Luna e dei Sole; la loro comune distanza 
apparente dal zenit pongasi = Z, e l’arco LS—e. 

La paralassc avvicina la Luna all’orizzonte di una quantità or sen 21, 
ed il Sole di p sen Z : quindi il centro della Luna viene avvicinato al 
centro del Sole di (-ir — p)scnZ. Ma questo avvicinamento deve es- 
sere per ipotesi = e ; dunque avremo (ir — p ) sen Z e , e perciò 
£ 

sen Z . 

ir — p 

Trovata così la distanza apparente del Sole dal zenit, avremo la 
distanza vera P~S — Z — psenZ, e quindi nel triangolo VPS , co- 
noscendo PS= 90 — y , e F angolo S dato dalla tavola per 

l’istante del calcolo, determineremo P f', e l'angolo PPS, donde 
coi precetti sopra riferiti otterremo la posizione geografica del luogo 
cercato . 

Segnando in una carta geografica i luoghi che vedono successiva- 
mente l' ecclisse centrale, si avrà la curva rappresentante sulla super- 
ficie terrestre il cammino del centro dell’ ombra lunare. 

ig3. La ricerca dei luoghi terrestri, i quali ad nn istante deter- 
minato vedono il Sole e la Luna in uno stesso verticale a contatto, 
oppure in una determinata fase, non è pili difficile di quella già espo- 
sta per, gli ecclissi centrali. 

Supponiamo infatti che ricerchisi la posizione di quel paese che 
ad un istante determinato vedrà il Sole e la Lana in uno stesso ver- 
ticale, avendo 1 ’ ecclisse n digiti . 

In questa supposizione la distanza apparente dei centri sarà 
*t d 0 — £ n d , indicando per 5" il semidiametro della Luna aumcn- 
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tato in ragione dell* altezza tuttavia incognita «opra il cercato orizzon- 
te. Se ora rappresentisi per e la distanza vera dei centri data dalla 
tavola, per /, Z le distanze apparenti della Luna e del Sole dal ze- 
nit, c facile vedere che poiché i loro centri trovansi in uno stesso ver- 
ticale, sarà la loro distanza vera eziandio espressa da 
Z — Z — or sen Z p sen Z . ovvero senza errore sensibile da 
Z — Z' — (or — />) sen ’Z ; perciò si avrà Z — Z‘ — (or — p)scnZ = e; 
ma Z — Z' esprime altresì la distanza apparente dei centri 

— jnrf; sostituendo questo valore, ricavando il valore di sen Z, 
osservando inoltre che 8' = $ -+- » S cos Z (§ i 65 ), si troverà 


sen Z = 


(ri — S — i n d) — e 


Se pongasi sen £ = 


or — p 

d-t-S — ± n d — i 


or 5 
or — p 


cos Z 


(«) 


Z differirà pochissimo da £ ; 


K — p 

facendo quindi Z = £ -+- x , sarà sen Z = sen £ -j- x cos Z; ed ugua- 
gliando i due valori di sen Z , si avrà x => - * 71 ’ ^ . = S prossimamente . 
Sarà pertanto Z = £ -+- S , 

Trovato Z, si avrà Z = Z — (or — p) sen Z — e = V S (Fig. £1), 
e risolvendo il triangolo VP S, in cui si conoscono VS, PS, e l’an- 
golo in S bì otterrà come nel § 191 la posizione geografica del luogo 
cercato . 


Abbiamo supposto il centro della Luna piti distante dal zenit del 
centro del Sole; se avesse luogo il contrario si avrebbe dietro analo- 
ghi ragionamenti Z — Z -4- (or — p) sen Z = e , donde si troverebbe 


sen Z = 


_ e — (d -f- S — 7 71 d) 


•7T 8 


nt — p 


cos Z 


(«V 


c posto sen — — , sarà Z = £ — 8 prossimamente, 

e quindi Z' = Z — (or — p) sen Z e . 

In generale apparisce che al dato istante non vi sarà ecclisse di n 
digiti per alcun luogo della terra, se risulti sen Z 1 , 

lg 4 .. Abbiamo fin qui supposto i centri del Sole e della Luna in 
uno stesso verticale, ed abbiamo assegnate le posizioni dei luoghi ove 
si osservano fasi determinate. Che se il Sole e la Luna non corri- 
spondessero allo stesso verticale si determineranno colla Trigonome- 
tria agevolmente quei luoghi che ad un dato istante vedono una fase 
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determinala in una proposta distanza Z dal zenit, per esempio un’ ee- 
elissc di n digiti . 

Sia ( Fig . 4 .») Zi il zenit del dato luogo, per cui è costruita la ta- 
vola ausiliaria, ZP il suo meridiano, P il polo dell’ equatore, P V il 
meridiano, V il zenit del luogo cercato , L, S i centri veri del Sole 
e della Lana, clic in virtli nella paralasse si trasportano in L\ S . 
La distanza apparente dei centri per l’ osservatore V sarà 
L S' = d -f- S' — ititi. Ora preso / Li = S Si , a motivo della picco- 
lezza delle paralassi, sarà L S'=IS, cioè la distanza apparente dei 
centri rimane sensibilmente la stessa, se, ritenendo fermo il Sole nel 
suo verticale, si fa. abbassare la Luna di una quantità = alla diffe- 
renza delle due paralassi di altezza. Si risolva ora il triangolo SLl , 
in cui S L = e, S l = d -\-l' — 7 « d, L l — (tt — p ) sen Z ( differenza 
delle due paralassi d’altezza nella data distanza Z dal zenit F), e si 
determinano gli angoli in S , L. Finalmente il triangolo sferico PLF, 
in cui si conoscono PL complemento della declinazione della Luna; 
L Z — -TrsenZ, l’angolo V L P = P L S -4- S L l — 180% darà 
PV complemento della cercata latitudine, e l’angolo VP L, da cui 
tolto ZP L angolo orario della Luna pel dato meridiano, si avrà la 
differenza di longitudine dei due zenit Z, V. Avrebbe condotto egual- 
mente alla cognizione del zenit V il triangolo P S V, in cui si cono- 
scono PiS, oF, e l' angolo P S V, che facilmente Bcorgesi essere 
= — P S L -4- S L / ; gli angoli P S L, P L S, i lati P 5 , P L essendo 
dati dalla tavola ausiliaria. 

Col mezzo degli esposti precetti, ponendo n — o, Z = 90% si ot- 
terranno i paesi che vedono il contatto all’ orizzonte, e quindi si po- 
tranno portare sopra di una carta geografica per formare le curve dei 
contatti. Noi non ci occuperemo della loro costruzione, rimandando i 
nostri lettori all' Astronomia del sig. de Lambre, ove questa teorica è 
molto diffusa, cd illustrata con opportuni esempj . Solo osserveremo 
che vi sono in generale due luoghi diversi, i quali vedono all’ora in- 
dicata la medesima fase , e nella stessa distanza dal zenit . In fatti 
(Fig. 4 3 ) se attorno alla linea L S si costruiscono due triangoli Z. ni S, 
Lui S uguali al triangolo L l S della figura £2, e se si prolungano i 
piccoli archi l. m, L ni in V\ V\ di modo che sia LV‘ = LV "^=Z^, 
V\ V" rappresenteranno i zenit di due diversi osservatori, i quali ve- 
dranno l’ indicata fase. Il zenit V si determinerà come sopra. Quanto 
al zenit V si determinerà dalla considerazione del triangolo sferico 
P L V\ in cui PL , L V sono uguali PZ., L V" e l’angolo 
P LV = t 8 o" — PL 771= 180° — PLS-i-mLS- 

Egli è interessantissimo esporre nelle Effemeridi astronomiche que- 
ste generali circostanze degli ecclissi solari per avvertire e preparare 
gli osservatori dei diversi paesi. Siccome non si richiede in questi 
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calcoli una somma precisione, così, determinala la via del centro del- 
l’ ombra sulla terra , le altre circostanze si potranno facilmente rica- 
vare con un globo, o con apposite costruzioni grafiche, l’esposizione 
delle quali troppo ci allontanerebbe dal nostro proposito, e troveransi 
con tutta chiarezza esposte nell’Astronomia del sig. la Lande, e nel- 
l’opera del sig. Lambert intitolata: Beytruge zum Gebrauche der 
M eternatili etc. Beri. 1770. Voi. II. 

Degli ecclissi di Sole per un luogo particolare 
della superficie terrestre. 

ig 5 . Per due motivi puh il calcolatore occuparsi degli ecclissi di 
Sole per un luogo speciale ; o vuole cioè col mezzo delle tavole astro- 
nomiche determinarne le circostanze per prepararsi ad una buona os- 
servazione , o vuole ricondurre le circostanze osservate a calcolo per 
confrontarle con le tavole astronomiche, e determinarne il loro errore 
nella posizione della Luna. Nei due seguenti problemi racchiuderemo 
le regole da seguirsi sì per l’uno che per l’altro degli esposti fini. 

Problema I. Esporre le regole opportune per calcolare colle ta- 
vole astronomiche le circostanze dell ecclisse in un luogo partico- 
lare della terra . 

Per la soluzione di questo problema fa duopo assegnare il tempo 
del principio c fine dell’ ecclisse, la massima quantità dell’ ecclisse , la 
posizione del punto del disco solare, in cui avrà luogo il primo con- 
tatto per potere a quello rivolgere l’attenzione pochi minuti prima ad 
oggetto di osservare l’ istante preciso del principio . 

Noi supporremo perciò di aver determinato, mediante le tavole 
astronomiche, con precisione l’ istante della congiunzione pel meridiano 
del luogo proposto, e di conoscere 1.' la longitudine vera della Luna 
in novilunio col suo moto orario per le ore precedenti, e seguenti; 
2/ la latitudine vera della Luna col suo moto orario ; 3 .’ la paralassc 
equatoriale della Luna colla sua variazione oraria. Questa moltiplicata 
pel raggio terrestre dato dalle tavole per il proposto luogo forma la 
paralasse orizzontale ; 4 ." il semidiametro orizzontale della Luna col suo 
moto oraria ; 5 .’ la longitudine del Sole, che in congiunzione uguaglia 

D uella della Luna, col suo moto orario; 6.* la paralassc orizzontale 
cl Sole, ed il semidiametro orizzontale del Sole, le quali quantità 
nel corso di poche ore rimangono sensibilmente costanti . 

Avendo con molta cura dedotto le precedenti quantità dalle tavole 
astronomiche, si domandi la distanza apparente dei centri del Sole e 
della Luna per un tempo t espresso in ore dopo il novilunio. Si cal- 
colino per questo istante le vere posizioni del centro del Sole e della 
Luna : lo eoe facilmente si ottiene, aggiungendo alle quantità determi- 
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natili le loro posizioni pel novilunio le rispettive variazioni orarie mol- 
tiplicate per t. 

Sia per questo istante la longitudine vera della Luna = X ; la sua 
latitudine supposta boreale = fi : la sua paralassc orizzontale = tt; il 
suo semidiametro orizzontale = 2 ; la longitudine vera del Sole = /; 
la sua latitudine, quantità per lo più trascurabile = 6; la sua paratasse 
orizzontale = p ; il suo semidiametro orizzontale = d. Sia inoltre la 
latitudine del dato luogo diminuita dell’angolo colla verticale = Z; 
VAR del mezzo del cielo = 8. 


Dietro i precetti esposti nel capitolo III si calcolino le longitudini 
e latitudini apparenti del Sole c della Luna. Chiamando perciò g ed 
h la longitudine c latitudine del zenit corrispondenti ad un 'AR = 8, 
e ad una declinazione = /., ed indicando le quantità apparenti con le 
stesse lettere, ma accentuate, avremo rapporto alla Luna (§ i>j5) 

or cos h sen (X — g ) 


X' = X 


COS (3 *7T COS h COS (X g) 


ir cos h scn (X — g) 


ir cos h\ * sen a (X — g) 

’T/r 


f ir cos h\ * 
' co* 3 ) 


cos /3 ' cos (3 

N = sen h sen (3 eoe h cos (3 cos (X — g ) , 
s = ir — i ir' (i — 3 N') =* or iV, prossimamente, 

13^ <3 -4- - J gen g ~ ^ ; S' = S (,+,). 


formule 
X in /, 


Quanto ai luoghi apparenti del Sole essi si ottengono da 
analoghe alle precedenti, purché in esse si cangi 'ir in p. 

(3 in b. Essendo poi , quando trattasi di ecclissi , la longitudine del 
Sole poco diversa dalla longitudine della Luna, a motivo delle esigue 

3 uantità p e ò, potremo adoperare X in luogo di L, trascurare i pro- 
otti p s i s scn b ; s essendo rapporto al Sole ciò che era s rap- 
porto alla Luna . Ponendo inoltre nei termini piccolissimi cos /3 in 

... „ . p cos h scn (X — g) , „ 

luogo di cos b , otterremo l = / -f. - ^ — ; s = p IS ; 

cos £ 

p sen h , » (i -t-r) sen à . ’ ... 

— b — — ^ , a motivo di p s trascurabile. 


b=b- 


cos (3 

senza errore sensibile. 


cos f3 

d — d — f- d s — d 

Posto ciò, considerando il triangolo sferico formato al polo dcl- 
1* ecclittica, ed ai centri apparenti del Sole e della Luna, cniamando 
al solito e la loro distanza apparente cercata, sarà 
cos e = sen j8' sen b‘ -|- cos )3' cos b' cos (X' — /'), la quale equazione 
può eziandio scriversi sotto il seguente aspetto 


Digitiz ed by Goo Q 




V 


* 0 } 

sen’ ♦ e = sen* -I (fi — b') co§ fi eoa b’ sen’ -f(X'— > /'), che a mo- 
tivo di fi — b\ fi, X' — /', e quantità mollo piccole, equivale a 
e‘ — (fi — b y (X - — l’y co*’ fi . 

Questa equazione porge la distanza apparente dei centri per il tem- 
po t dopo il novilunio, a cui corrispondono le longitudini e latitudini 
apparenti calcolate . Se adesso si osserva che essa contiene soltanto le 
differenze fi — b\ X' — facilmente ci persuaderemo dietro la for- 
ma dei valori di fi , h\ X', che potremo ritenere per b‘, 1‘ i loro 
veri valori dati dalle tavole, purché nel calcolò di X', fi si adoperi 
la differenza or — p delle paralassi orizzontali in luogo di or. 


Per concludere ora il principio cd il line dell’ ecclisse , il metodo 
pili facile è «li calcolare per 1’ ora precedente e per 1’ ora seguente il 
novilunio la distanza apparente dei centri di zo in io minati di tem- 
po, ed avendo scritte queste distanze in una tavola unitamente ai tempi 
corrispondenti, coll’ interpolazione si dedurrà il momento, in cui la di- 
stanza apparente avanti e dopo il novilunio fu = d - f- 8'j si avrà cosi 
il principio e fine dell’ ecclisse. Cercando poi il momento della minima 
distanza, e la minima distanza stessa, si avrà il tempo della massima oscu- 
razione; la quantità dell’ ecclisse espressa in digiti sarà = ^ ^ ^~d “ • 

Resta a determinare la posizione del punto O del disco solare, in 
cui segue il primo contatto. 


Sia perciò (Fig. 44) Z P il meridiano del dato luogo, Z il suo 
zenit; S ed L rappresentino i centri apparenti del Sole e della Luna 
nel principio dell’ ecclisse ; ritenendo le superiori denominazioni , con- 
siderando i triangoli formati al polo dell’ ecclittica, al zenit Z, ed ai 
punti S od L, avremo cos Z S = cos Z = cos h cos ( l — g) ; 
cos Z L = cos (Z — ») = sen h sen fi cos h cos fi, cos (X' — g) . 


Determinati gli archi Z , Z — », osservando che L S *= à' d, 

..., , 0 cos (Z — a) — cos Z cos tr 

quantità che porremo = i r, avremo cos o — — — , 

sen Z sen <r 

la quale svolta in serie, trascurando le potenze delle piccole quantità 
», <r al disopra della prima dimensione, darà 
c» r 9 — a »* 

cos S => 1- f cot Z — — , R" essendo il numero dei minati se- 

<r <r R ’ 

condi contenuti nel raggio . L’ ultimo termine del secondo membro 
si potrà il piu delle volte trascurare, massime in questa ricerca, ove 
non si esige tutta l’esattezza. 1 gradi contenuti in S «laranno la gran- 
dezza dell’ arco AI O valutalo dal vertice superiore «lei lembo solare . 

Problema II. Dati gl’ istanti del principio c fine di un’ ecclisse 
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osservato in un luogo conosciuto, si domandano gli errori delle ta ■» 
vote astronomiche . 

196. Riprendiamo l’equazione superiore 

e' — ( 0 ' — by -f- (V — /)’ cos’ ... (1) 

nella quale per il principio e fine deve essere e = S'-+-c/. Suppo- 
niamo che sia 0 ” = (3 — m (ir — /») , \' = K -4- n (<ir — ^») , 
ò =i + ri; sebbene le quantità m, n, r siano funzioni della posi- 
zione geografica dell’ osservatore , e delle longitudini e latitudini dei 
Sole e della Luna, pure essendo esse moltiplicate per le piccole quan- 
tità or — [>, ir, saranno sempre dalle tavole astronomiche molto bene 
determinate per dare con ogni precisione le paralassi in longitudine ed 
in latitudine . Di più nello stato attuale delie tavole le paralassi oriz- 
zontali. i semidiametri e la posizione del Sole possono riguardarsi co- 
me abbastanza esatte per considerarle immuni da errore. Che se nelle 
tavole solari temer si potesse un qualche piccolo errore, si potrebbe 
questo determinare mediante buone osservazioni del Sole istituite nei 
giorni precedenti e seguenti 1’ ecclisse, cd applicarlo alla posizione del 
Sole calcolata per l’ora del fenomeno. Le sole quantità, le quali ab- 
bisognar possono di una qualche correzione sono X, / 3 , la quale sarà 
di tal natura da rimanere la stessa nello spazio di qualche ora . 

Siano dX, di 3 le correzioni da farsi a X e 0 ; l’equazione (1) 
.pel fine deU’.ecctisie darà e' = (Jì! — — /)’ «o »' (ì\ ed ap- 
plicate le indicate correzioni diverrà . ... .. ■ >. 

( S" -4- ti)* — ( / 3 ' — b -4- d / 3 )"-+-( X ' — / 4- d X)‘ cos’ j 3 ', ove pongo 
cos ‘ |3 in luogo di cos’ (/3 -+- d / 3 ), essendo l’errore che ne risulta 
trascurabile. 

Sottratte una dall’ altra queste due equazioni si otterrà (trascuran- 
do i termini di secondo ordine rapporto alle correzioni piccolissime) 
e (?' 4- d — e) == (fi' — b)d fi -\-(X — l ) cos' fi' d X . Una simile equa- 
zione otterremo pel principio dell’ ecclisse ; laonde riducendo a nu- 
meri i coefficienti di d(ì,dX in queste due equazioni, ricaveremo da 
esse le correzioni cercate risolvendole coi metodi delle equazioni di 
primo grado . 

197. Se 1 ’ ecclisse è totale, od anche annidare, in allora, oltre 
gl’istanti del principio e fine dell’ ecclisse, sono da osservarsi con molta 
cura i contatti interni al principio c fine dell’ ecclisse totale o annu- 
larc, per i quali istanti si fia e = E' — d. Calcolando per queste nuove 
osservazioni la distanza apparente dei centri, formeremo allo stesso 
modo due altre equazioni «li condizione, che colle prime concorrere 
dovranno a dare le stesse correzioni d fi e d A, e si potranno a quelle 
unire per (ormare un sol sistema di equazioni lineari, che si risolverà 
col metodo dei minimi quadrati esposto in fine del cap. Vili. 

Che anzi se la stessa ecclisse sarà stata in molti luoghi ben co- 
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nosciuti osservata, si formerlt per ogni osservazione la corrispondente 
equazione di condizione fra d X c d 0, c quindi applicando a questo 
sistema di equazioni lineari 1’ indicato metodo dei minimi quadrati , si 
otterranno i più probabili valori di d X, d fi , nei quali gli errori delle 
osservazioni avranno la minima influenza. 

198. Abbiamo supposto i diametri del Sole e della Luna ben de- 
terminati, ed abbiamo trascurato la correzione, di cui per avventura 
abbisognar potrebbero le tavole su tale proposito. Se questi fossero 
in errore, chiamando d S, d d le loro correzioni, è facile vedere che 
le equazioni di condizione per il principio e fine dell’ ccclisse sareb- 
bero della forma 

e (di d d -\-i' d — e) = (0’ — b) d 0 -+- (X’ — /) co s* 0' d X , 
e per il principio e fine dell’ ecclisse annulare si avrebbe 
e (d i — d d + i’ — d — e) = (0' — b) d 0 (X' — [) eoa 1 0' d X , 

nelle quali i coefficienti delle correzioni indeterminate sono funzioni di 
quantità date dalle tavole da calcolarsi in numeri per 1’ ora dei feno- 
meni osservati. Cosi ogni ecclisse annulare somministra quattro di que- 
ste equazioni per un luogo particolare, dalle quali dedurre si devono 
i valori delle cercate correzioni . 

11 celebre Sejour ha il primo sospettato una correzione di — 3", 5 
da farsi al diametro del Sole, sia che questa dipender potesse da un 
errore commesso nella sua misura, sia da un errore ottico costante. 
Egli suppone che il nostro occhio veda un poco amplificati i diametri 
degli oggetti luminosi ; onde risulta che quando sie^ue il contatto, la 
distanza dei cerchi è minore di quella calcolata nell’ ipotesi dei diame- 
tri amplificati. Mechain e Lexcll hanno in seguito confermato i risul- 
tamcnti di Sejour, e molti Astronomi hanno adottato di diminuire il 
semidiametro solare dato dalle tavole di 3", 5 per 1’ «fletto puramente 
ottico dell’irradiazione (*). -Un’ altra piccola correzione generalmente 
trascurata dipende dalla rifrazione dei raggi solari per l’atmosfera lu- 
nare . Comunque sia di queste piccole correzioni, non essendo per an- 
che ben riconosciute c determinate, convien attendere che moltiplici 
discussioni di buone osservazioni aumentino le nostre cognizioni, e ve- 
rifichino le nostre congetture su questo delicato argomento. 

199. Sogliono gli Astronomi, durante l’ ecclisse, misurare le di- 
stanze dei corni , ossia la corda A B ( Fig. 45 ) comune al disco ap- 
parente del Sole e della Luna, notando il tempo della misura osscr- 

(*) La rlficussione di molle osservazioni dell' ecclisse annulare osservalo nelle 
principali Specole di Europa ai 7 Settembre iB'ìo mi ha additato la correzione di 
— ■ y , 8l5 nel semidiametro solare calcolato dalle tavole del signor Carlini, c di 
— o", ra5 nel semidiametro della Luna preso dalle tavole del signor Hm tardi. Sem- 
bra quindi non poteisi più dubitare della correzione per l'irradiazione proposta da 
Sejour ( Memorie della Società italiana Fui. XIX.). 

VOL. I. 
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vata. Dietro queste misure è facile ottenere la distanza apparente LS 
dei centri. Condotti in fatti i raggi L A = ì', A S = d, e ponendo 

A B sa a a , LS — E avremo sen S = ~ , sen Z. = -^ , e quindi 

a ò 

E — a (cot 5 -f- cot L) . 

Calcolando colle tavole astronomiche la distanza apparente dei cen- 
tri , chiamandola e, avremo e* = (0' — b)' -+- (X' — l) cos' fi . Po- 
nendo ora lS = e-4-de, de essendo la correzione dovuta agli au- 
menti d/3, dX delle quantità /3, X date dalle tavole, formeremo la 
seguente equazione di condizione 

e d e = e {E — e) = (/3 — b) d fi (X' — t) d\ cos ’ /3' . 

Avendo formate tante di queste equazioni quante sono le fasi mi- 
surate, ne dedurremo i valori di d \ 8 , d X , che confrontati coi supe- 
riori si serviranno scambievolmente di riprova . 

Utilissime sono siffatte osservazioni verso l’ istante della congiun- 
zione apparente, mentre il termine (X' — l)d~K co»' fi essendo o nullo, 
o piccolissimo, esse porgono il valore di d fi con tanta maggior pre- 
cisione, quanto pili gramle sarà fi'-— b, cioè quanto maggiore la la- 
titudine apparente della Luna. 

Determinate dietro i metodi precedenti le correzioni d fi e d X , 
si applicheranno alla longitudine della Luna calcolata per l’istante del 
novilunio delle tavole, quindi facilmente coll’ ajuto del moto orario si 
dedurrà il vero istante del novilunio con la vera longitudine e la vera 
latitudine del centro della Luna . 

Delle occultazioni delle stelle fisse. 

zoo. Dopo tatto quello che abbiamo detto degli ecclissi di Sole, 
nulla vi sarà di pih facile , che il calcolo dell’ occultazione di una 

stella fissa. _ . 

Allorquando la Luna col sno moto proprio nell’ orbita si avvicina 
ad una qualche stella fissa, il momento in cui la toglie alla nostra vi- 
sta appellasi istante dell’ immersione , e quello in cui continuando ad 
allontanarsi da essa verso oriente ce la rende di nuovo visibile chia- 
masi istante dell’ emersione . 

Si notano tali fenomeni nelle Effemeridi astronomiche, e si osser- 
vano con molta cura, sia per rettificare le tavole lunari, sia per de- 
terminare le longitudini geografiche dei luoghi ove s istituiscono le os- 
servazioni. ‘ 

Le formule da noi esposte per il calcolo degli ecclissi di Sole si 
applicano egualmente al calcolo delle occultazioni, osservando che per 
le stelle il diametro e la paralasse diurna sono = o, in grazia della 
loro somma distanza, e che per l’ istante del novilunio conviene pren- 
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dere l’ istante della congionzione della Luna con la stella . Di pili la 
posizione della stella presa dal catalogo, e ridotta alla sua posizione 
apparente con applicarvi qnei piccoli movimenti, di cui faremo parola 
trattando dei piccoli movimenti delle stelle fisse, rimane per qualche 
ora invariabile. 

Laonde chiamando la longitudine apparente della stella = /, la sua 
latitudine posta boreale, e minore di quella della Luna = X, e rite- 
nendo rapporto alla Luna le superiori denominazioni, calcoleremo di 
3o' in 3o per l'ora precedente, e per l’ora seguente la congiunzio- 
ne, le longitudini e latitudini apparenti della Luna, non che il suo se- 
midiametro d’ altezza . Quindi dalla formula 

e' = (|3' — b)’ -4- (A' — /)' eoa fi’ cos b otterremo per gli stessi istanti 
la distanza apparente del centro della Luna dalla stella, donde colla 
opportuna interpolazione si dedurrà il momento in cui sarà e = X 
tanto avanti che dopo la congiunzione apparente. Il primo sommini- 
strerà il momento dell’ immersione, 1’ altro quello dell’ emersione . 

Sogliono eziandio gli Astronomi aggiungere la posizione del punto 
in cui accade l’ emersione per poter verso quello dirigere l’ attenzione . 
Si ottiene esso con gli stessi precetti, coi quali abbiamo determinato 
11 punto del primo contatto negli ecclissi di Sole . 

Chiamando pertanto Z , Z — a le distanze apparenti della Luna 
e della stella dal zenit nell’ istante dell’ emersione , ed osservando che 

/ et B # * et * 

in questo caso T — X', avremo cos iS ™ — -f- ♦ cot Z ,, ■ , S es- 

o o R 


tendo l’ arco del disco lunare compreso fra il verticale che passa per 
il centro della Luna, ed il punto dell’ emersione espresso in gradi . 

Se poi in un lnogo determinato della terra si saranno con preci- 
sione osservati gl’ istanti dell’ immersione e dell’ emersione di una stel- 
la, potremo col loro mezzo determinare le correzioni della longitudine 
e latitudine della Luna data dalle tavole. Chiamando in fatti per l’i- 
stante dell’ immersione X , /3', X' il semidiametro, la latitudine e la lon- 
gitudine apparenti della Luna; X", 0", X" le stesse quantità per l’e- 
mersione, avremo, come negli ecclissi di Sole, 

e' = ($’ — b)’ (X' — l)‘ cos 0' cos b 

e"' = (j3" — b)' -+- (A" — /)“ cos fi" cos b 

donde formeremo le due equazioni di condizione 

e (X' — é ) = (0' — b) d /3 -4- (X' — l) cos j3' cos b d X 

e" (X” — e") = ($" — b) d /3 (X" — I) cos j8" cos b d X 

dalle quali dedurremo le correzioni cercate d fi , d X . 

Che se la stessa occultazione in più luoghi bene determinati sarà 
stata osservata, allora dopo aver formato per ogni osservazione le cor- 
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rispondenti equazioni di condizione, risolvendole col metodo dei mini- 
mi quadrati, avremo le correzioni piti probabili delle tavole lunari. 

aoi. Il chiar. sig. Carlini propose nelle Effemeridi astronomiche di 
Milano per l’anno 1809 un nuovo metodo per dedurre da un’occulta- 
zione osservata con cura la longitudine vera della Luna, e la sua la- 
titudine desumendo dalle tavole astronomiche i soli moti orarj in lon- 
gitudine e latitudine, la paralassc, ed il diametro orizzontale, rispar- 
miando cosi gran parte del calcolo preparatorio dalle tavole lunari. 
Le formule dal sig. Carlini riferite nel citato luogo possono semplice- 
mente dimostrarsi nel modo seguente. 

Rappresenti ( Fig . £6) A B I’ eccliltica, L il centro della Luna ai 
momento dell’ immersione dell’ astro S , la coi longitudine = /, e lati- 
tudine = b . Al momento dell’ immersione è chiaro che la longitudine 
c latitudine apparente del punto S del globo lunare sono uguali alla 
longitudine e latitudine della stella. Si calcolino ora con le formule 
(a), (h) del § 177 le paralassi in longitudine e latitudine corrispon- 
denti ad una longitudine apparente /, e ad una latitudine apparente 
3 >, e s'indichino per P, p. 

La longitudine vera del punto S del globo lunare sarà =1 — P , 
c la sua latitudine = à — p. Si conduca ora il paralello all’ ecclit- 
tica S q , e si ponga l’angolo S L q =* A. Considerando il triangolo 

SLq come rettilineo, sarà Sq — l scn et, e quindi P p = SOrl * — 

7 ' ■> 'i r C oa {b—p) 

(XVIII osscrvaz. ), ed L q = 8 cos et . Ponendo per l’istante dell’ im- 
mersione la longitudine vera della Luna = ?\, e la sua latitudine = ( 3 , 
avremo evidentemente 

(1) X — l— P ' A ; (») fi =*= b — p-f-Scos*. 

cos (u — p) 

Chiamando P\ p\ o! le quantità corrispondenti a P, p, rt al mo- 
mento dell’emersione, e supponendo clic m, n rappresentino il moto 
della Luna in longitudine ed in latitudine, di modo che la sua longi- 
tudine vera sia = X -f- m, e la sua latitudine = / 3 -+-n, troveremo 
con pari ragionamenti 

( 3 ) X -+- m = / — P' H d/T"* W fi + n = b $ eos . 

cos (0 — p ) 

Si osservi che i divisori cos (b — p ), cos (b — /»'), che entrano in 
queste equazioni differiranno sempre pochissimo, a motivo della pic- 
colezza dell’arco b — /», e della piccola variazione della paralasse in 
latitudine. Ponendo pertanto b — ♦ (p p) = y , si potrà senza er- 
rore sensibile sostituire ad essi cos y. Sottraendo poi la (1) dalla 
( 3 ) , e la (a) dalla ( 4 ) , formeremo le due seguenti 
(m-f-P' — P) cos y = 8 (sen <t -p- sen «) = a S sen i (cc'-p. <t) cos t (« — «') 


Digitized by Google 


n p — p — S (eoa oc' — co* a) = a X sen i (a -+- ot) sen i (et — a ) , 

... . n -t- p — p 

le quali danno tang * (et — et ) = — 


sen ♦ (et' -+- a) — 


(m P' — P) eoa y ’ 
(m-\- P' — P) co* y n - 4- p — p 


a ò co* ♦ (a — et') 
equazioni si calcoleranno 


a il sen ♦ (et — et') 

Dietro queste equazioni si calcoleranno i valori di f (c* — ot'), 
♦ (et+et) determinando la specie di quest’ultimo in modo che risulti 
et acuto, ovvero ottuso secondo che il punto S è al mezzodì od al set- 
tentrione del centro della Luna: cioè, in virtù dell’equazione (z), in 
modo che sia et acuto od ottuso secondo che fi /?"> b , ovvero <C A, 
al quale oggetto basta una conoscenza prossima della latitudine jS del 
centro lunare dedotta da un calcolo grossolano fatto con l’ effemeride. 
Avendo determinato *(<t — et'), t (a et), se ne dedurranno tosto 
gli angoli et, et', i quali sostituiti nelle equazioni superiori daranno i va- 
lori di X e di fi. In seguito mediante il molo orario in longitudine e 
latitudine si dedurrà facilmente l’ istante della congiunzione vera, e la 
latitudine vera della Luna nel momento della congiunzione. 

Confrontando la latitudine e longitudine della Luna con quelle date 
dalle tavole per l’ istante della congiunzione, otterremo immediatamen- 
te l’errore delle tavole. 

Gli angoli <t, et', che abbiamo qui introdotto, dietro la disposizio- 
ne data loro nella hgura, dovranno essere compresi fra o° e 180°, e poi- 
ché essi hanno la loro origine nel punto più australe del globo luna- 
re quando la latitudine della Luna è boreale, è facile convincersi che 
essendo questa australe si dovrà porre 180 — et, 180 — ot', in luogo 
di et e di et , qualora si voglia riferire la loro origine al punto del 
bordo lunare più vicino all’ ecclittica, come nel caso precedente aveva 
luogo . Dietro queste modificazioni , ritenendo le superiori denomina- 
zioni, avremo le seguenti equazioni per le stelle australi 

tang ♦ (ot' — et) — ” P- - 


sen t (ot' 


(m -f- P — P ) cos y ’ 

et) = ( m -f - p ' — p ) coa y _ 


2 6 cos ♦ (ot' — ot) s X sen t ( a' — • et) 

Avendo da queste equazioni determinato ot, et', avremo per calcolare 
la posizione 


vera della Luna nell’ i 


immersione 


. . „ X sen ot . , . 

X = / — P— ; fi — è — p — X cos et; 

cos (6 — p) 

ove non convien perdere di vista, che dovranno riguardarsi le latitu- 
dini australi come negative . 

Abbiamo nelle formule precedenti supposto che il semidiametro 
orizzontale X fosse lo stesso nell’ immersione ed emersione ; egli è reai- 
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niente diverso ; ma le «a e variazioni essendo sempre piccolissime nella 
durata di un’ occultazione, si potranno trascurare senza sensibile erro- 
re, o pure per maggiore esattezza si potrà prendere il suo medio va- 
lore fra l’immersione e l’emersione. Del resto cbi desiderasse di ve- 
dere come lino all’ ultimo scrupolo vi si possa aver riguardo, consulti 
la citata Memoria del sig. Carlini . 

203. Accade sovente che l’osservazione di un’ occnltazione sia in- 
completa. In allora conviene necessariamente desumere dalle tavole 
tanto col primo metodo, quanto col secondo la latitudine della Luna 
per dedurre poi la longitudine dall’osservazione, o viceversa. 

Comodissime risultano le formale superiori anche in .questo caso. 
Poniamo in fatti osservata l’immersione, e prendasi dalle tavole per 
questo istante la latitudine vera della Luna . L’ equazione (a) darà 

eoa a = ^ ^ - . Determinato «, l’ equazione (i) porge immedia- 

tamente il valore di A , dal quale con molta facilità si dedurrà l’ i- 
stante della congiunzione. 

Scolio. 11 sig. Andrea Conti di Roma ha applicato con ingegnoso 
artificio ( Opuscoli Astronomici. Roma 1818 ) il metodo di Carlini al 
calcolo degli ecclissi solari. Le formale da calcolarsi in questo caso 
si deducono facilmente dietro l’ analisi precedente , come può vedersi 
in un mio articolo inserito nelle Astronomische Nachrichten di Schii ~ 
inacher. Voi. VI. pag. ^oS. 

Applicazione degli ecclissi solari, ed occultazioni di stelle 
alla ricerca delle longitudini geografiche . 

io3. Uno degli usi pià importanti degli ecclissi solari cd occulta- 
zioni si ò il potere col loro mezzo determinare le longitudini geogra- 
fiche di quei paesi, nei quali accade di poter osservare siffatti feno- 
meni. Abbiamo già veduto come alla ricerca delle longitudini geogra- 
fiche si prestavano gli ecclissi di Luna, ed abbiamo nel tempo stessp 
fatto osservare, che le longitndini indi dedotte godevano di poca pre- 
cisione a motivo dell’ incertezza nelle osservazioni proveniente dalla 
penombra terrestre . Gli ecclissi del Sole, e piò ancora le occultazioni 
delle stelle somministrano maggior precisione in grazia della esattezza 
di cui sono suscettibili queste osservazioni, quando vengano fatte con 
molla cura, ed in grazia del moto rapido della Luna, in virtb di cui 
essa prontamente si avvicina alle stelle occultate, e si allontana dalle 
medesime . 

Noi supporremo per maggior facilità di aver osservalo l’ occulta- 
zione di una stella, e di averne ben determinato il tempo sotto il me- 
ridiano del paese incognito, che per brevità indicherò per B . Siasi 
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inoltre questa stessa occultazione osservata in un luogo ben conosciuto 

indicato da P, e si domandi la differenza dei meridiani di questi, due 
luoghi. È chiaro che la questione riducesi a determinare il tempo che 
contava*! al meridiano di P al momento dell’ immersione , o dell' c- 
mersione, poiché la differenza di questo con I’ osservato darà la diffe- 
renza delle longitudini . 

Avendo ridotto a calcolo la occultazione osservata nel luogo dato 
P, supponiamo determinati gli errori delle tavole lunari in longitudine 
e latitudine. Prendiamo poscia a calcolare l’occultazione nel meridia- 
no di /?, c consideriamo l’ immersione ., dovendosi applicare all’ emer- 
sione gli stessi ragionamenti . 

Sia il tempo «teli’ immersione osservata in B = f ; la differenza in- 
cognita dei meridiani fra P, P ridotta in tempo = t. Sarà il tempo 
dell’ immersione in B contato dal meridiano di P = t -+- r : supponen- 
do il luogo incognito all’occidente del dato. La latitudine del luogo 
B diminuita dell’angolo della verticale =i p. Nello stato attuale della 
geografia la quantità r sarà sempre sufficientemente bene conosciuta, 
e non potrà abbisognare che di una qualche leggera correzione , che 
indicheremo per dr. 

Mediante le tavole astronomiche ed il tempo t -+- t si calcolino 
la longitudine e la latitudine della Luna, e correttele dall’errore delle 
tavole siano X, fi. Si calcolino pure le quantità or, 8. Colla latitudi- 
ne <p e pel tempo f -+- t si calcolino gli angoli g, h esprimenti la 
longitudine e latitudine del zenit. Quindi si formino le quantità X', 
fi\ 'à . Chiamata e la distanza apparente della Luna dalla stella, sarà 
e’ = (fi' — by (X' — /)' cos fi cos b' . 

Se riuscirà e = y, il valore di t sarà esatto, qualunque altro errore 
essendo stato per ipotesi allontanalo; in caso diverso, indicando per 
d t la sua correzione, per il tempo f + T-t-dr, la distanza appa- 


rente diverrà = c -+- (~j~) d T, la quale posta =8’, darà 
dT = (V_e): (£f). 


Sebbene non sarebbe difficile assegnare il valore analitico di (^-j- ) , 


pure la formula a cui si perviene essendo alquanto laboriosa al calcolo 
numerico, facilmente il determineremo nel modo seguente . Si calcoli 
la distanza apparente della Luna dalla stella eziandio per il tempo 

' d e\ 


t-|-T-+-io - , e sia questa = e . Sarà 


(£) 


Onde 



sostituito questo valore in quello di <fr, 
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io(S' — e) • • c 

otterremo a r = — -, espresso in minuti, Se questa correzione 

e — e 

riuscisse troppo forte , cosicché si potesse temere nn qualche errore 
per parte dei termini di secondo ordine trascurati, si riprincipierebbe 
un nuovo calcolo col valore di ^ corretto , e cosi dopo pochi tenta- 
tivi sempre si perverrà alla vera scoperta della differenza dei meridiani , 
In simile guisa dall’ emersione pollassi dedurre la differenza dei 
meridiani , e la coincidenza dei due risultnmenli farà fede al tempo 
stesso dell’esattezza del calcolo e delle osservazioni. 

zo£. Si presta con somma facilità alla ricerca della longitudine 
geografica di B il metodo esposto nel § zoi. In fatti si calcoli, me- 
diante i precetti ivi insegnati, la longitudine della Luna per l’immer- 
sione tanto nell’osservazione fatta in P, che in quella fatta in B. 
Quindi col mezzo del moto orario si calcoli il tempo della congiun- 
zione vera della Luna colla stella nei due luoghi: la differenza dei due 
tempi calcolati ridotta in gradi dà la cercata differenza dei meridiani. 

Termineremo coll’epilogo delle formule opportune pel calcolo di 
una occultazione col metoao dato nel § 20 1 per comodo di coloro 
che vorranno applicarlo alle riduzioni di si fatte osservazioni, c con 
un esempio ad utile esercizio dei principianti. 

Sia C il tempo medio dell’ immersione osservata, t' quello dell’e- 
mersione. Si calcolino i rispettivi tempi siderei, ed avendoli ridotti in 
gradi si chiamino 6, La latitudine del luogo dell’osservazione dimi- 
nuita dell’angolo colla verticale sia L. Per queste due osservazioni si 
calcolino gli angoli g, A. Chiamando t l’obbliquità dell’ ecclittica , si 
otterranno mediante le formule ( a ), (A), (c') § 64 , che si riducono 
alle seguenti 

. . . tang fi sen CT -+- 1) 

(1) tang c = sen 6 cot L ; (2) tang g = — 2 J2 : ; 

sen ^ 

( 3 ) tang A = sen g cot -4- t) . 

Si ottengono quelle per l’emersione cangiando fi in fi', A in A', g in g. 
Le formule (A), (a) del § 177 daranno per l’immersione 

p = — tt cos A sen h 


. , ,, tr'tang Acos’Asen’f/ — g) 

tr sen A cos A cos (*— g)H — 2- r , — — ; 

2 /i 


p 7r cos h sen (I — g) 
cos ( b — p) 

Queste stesse equazioni daranno le quantità p\ P' cangiando sem- 
plicemente A, g in A , g\ giacché le quantità 6, / rimangono co- 
stanti. Per ultimo, chiamando m, n il moto della Luna in longitu- 
dine ed in latitudine fra l’immersione e l’emersione, si calcolino gli 
angoli <z, ce' colle due seguenti equazioni, nelle quali si pone 
y — b — + (/> + />), 
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tang ♦ (et — «') = ± — ^ P ^ ; 

° v (m -+- P — P) cos y 


il 7 


scn i (ot -4— et') = 
Quindi si avrà 


(m P' — P) cos y _ (n -f- p — p) 
a 8 cos ♦ (a — ot ) — 2 8 sen i (et — et') 


X = l-P- 


8 sen et 


= longit. di Luna in immersione ; 


cos (Jb — p ) ° 

j 5 = & — P — 8 cos et = lalitud. di Luna in immersione; 
valendo in queste formule i segni superiori per le stelle boreali, gl’in- 
feriori per le australi . 

Chiamato poi p il moto orario in longitudine, v quello in latitu- 
dine, sarà 

j ii • • (/ — X)i" 

tempo della congiunzione . . . . = t - - ; 

r 

latitudine di Luna in congiunzione. = fi -f- — — — . 

P 

Esempio relativo alle formule precedenti. 


ao 5 . La sera del 23 Gcnnajo 1812 osservai l’occultazione di et 
del toro come segue 


merid. di Padova . 


immersione, tempo medio t = 7 1 ’ 48 5 o ", 2 j 

emersione f'=o 5 i 46 59 1 

Si formeranno quindi i tempi siderali corrispondenti, che ridotti in 
gradi daranno 6 — bf lo" 4 * ’s ® = 74 ° 5 ^' 27'". Se assumasi per il rap- 
porto dei semiassi terrestri la frazione -^2 , l’ angolo della verticale 


sotto la latitudine di questo Osservatorio 4 ^° >(' 3 " sarà dietro le ta- 
vole lunari = io" 20", che tolto dalla medesima latitudine darà 
L, = 45 * i 3 " 37". Posta poi 1 ’ obliquità dell’ ecclittica = 23 ° 27 " 4 ° ’s 
il calcolo delle equazioni (1), (2), ( 3 ) darà g = 66° 4 *° »o", 

/1 = 24" i 3 " 5 o", g = 78° 36 " 10", li = 22" 22' io"', ove 8 da avver- 
tire , che ho eseguito qncsto calcolo tenendo conto delle sole decine 
di secondi, poichfc le quantità g, h servendo al calcolo delle paralassi 
p, P. una piu scrupolosa esattezza sarebbe inutile . 

Prendendo ora la posizione appaiente della stella dal catalogo del 
signor Piazzi, e ricavandone la longitudine c latitudine si ottiene 
l = 67“ 9 4 “ , 5 , b = — 5 ’ 28 48 ,9. Le tavole lunari per l’im- 
mersione e per l’emersione daranno log scn or = 8,22187, 
log sen or = 8, 22173, e sommando con questi numeri il costante 
log R" = 5 , 3 1 44-3 per ridurre in secondi i seni delle paralassi oriz- 
vor.. 1. a8 
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zenitali, avremo log ne = 3,5363o, log or' = 3, 536i6 . Le «tesse ta- 
vole daranno il moto orario in longitudine in quel punto dell’ orbita 
lunare =3 33' 1 4 , 4 ? > n latitudine = — 4"» 5. Quindi per la durata 
dell’occultazione formerassi il moto in longitudine m = 3/j' 5 2", 3, ed 
il moto in latitudine n — — 4,5. Sarà poi dietro le tavole stesse 
8 = i5‘ 3tT,5, S' == 1 5' 38 , a, e però il medio semidiametro fra 
l’ immersione c l’ emersione che adopreremo per maggiore esattezza 
=r i5 38", 35. Calcolando dietro questi dati la paralasse in latitudine 
p per l’ immersione ed emersione, avendo I’ opportuno riguardo ai se- 
gni nelle formule ( b ) ed (a) otterremo p = — 28' a3 ,g, 
p = — 26' 3g",6, e però b — p = — 5“ o' a5",o; 
b — p — — -5°*'g",3; donde formasi y — b — = — 5°i'ij". 

In seguito calcolando per l’ immersione ed emersione la paratasse in 
longitudine, si otterrà P = -f- 26”, 1 ; P' = — 10' 3i“, 8 , 

Per il calcolo degli angoli <t, a formeremo prima le quantità 
n -1- p — p — -4- 1' 38", 8: m F — P = -4- 23' 53", 4-s ed osser- 
vando che la stella è australe, dalle due formule 

tangi(oc — «') ; 

0 V ' (m-^-P — P)cosy , 

otterremo t (et — <*') = — 3‘ 5j', 5 ; + (oc -+- it') = -f- 4g’ 4* '•> o ; don- 
de. risulta et = 45" 44,5; <t' = 53° 3g', 5. Quindi si formerà 

la long, di D nell’ immers. — \ — l — P — - = 66’ 58' 6", 8, 

cos(5 — />) , „ 

la sua latitudine corrispondente = b — p — 8 cos oc = — 5 li 19', g. 
Al momento dell’immersione la differenza l — X fra la longitudine 
della stella c della Luna era dunque = 1 1' 4° -, 7 • Quindi la congiun- 
zione avrà avuto luogo al tempo 

f -h = 7 h 48' 5o", 2 -+- 21' 4",g = 8 h g' 55", 1 , 

per il quale istante la longitudine vera della Luna era = 67’ g' 47 s5 , 
e la sua latitudine = — 5 u'at",5. 

La stessa occultazione fu osservata dal signor Oriani nell’Osserva- 
torio di Milano come segue 
immersione t 


„ (m-+-P — P)cosy 

1 (OC— t— « ) = - =-! — — 

2 8 cosi (a — «t ) 


emersione 


\ 35 | tempo medio in Milano; 


donde rilevasi 6 = 55 ° 4 o' 21 "; 8 ' = 70 ’ 4 g a 5 ". Posto per l’osserva- 
torio di Milano L 3 = 45 " 28 " t' — 10 ' 26 ' = 45 ° > 7 ' 35 ", si troverà 
g 3 = 64 .* 4 10 ", g = 76 ’ 29 ' o", h = a 4 * 5 *' 4 ® ’» A' ■= 22 ° 47 5 o ", 
P = — 28 5 7 , 6 , p = 3 — 27 5 ,1 , P — - 4 - 2 ' 4 g ',o, P = — 7 4 o ', 3 , 
m 3=5 33 ' 2 g", o, n = — 4 ", 5 . Quindi poi si formerà 
4 (<t — tt ) =1 — 4 " * 9 ’ 35 "; ♦ (et -f- a ) = 47 * >8 35 ", e peri 
rt = 42 ° 4-7 °" • ^ >cr ttltimo si otterrà X = 66 “ 56 ' 18 ", 7 ; 
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j8 ®= — 5" i 1' 1 8", o . Quindi coll’ajuto del moto orario si troverà che 
la congiunzione a Milano ebbe luogo a ^ 24' 4g%3 -f- z4 1 q”, 9 , cioè 
a ■j h 5<j” 9", * , per il qual momento la longitudine vera della Luna 
era = 67° q' 47 1 5, e la sua latitudine = — 5” li' 19", 6. Se le os- 
servazioni fossero esatte dovrebbero le due latitudini coincidere; essen- 
dovi una piccola differenza di 1", 9, avremo, preso il medio, la lati- 
tudine della Luna in congiunzione con la stella = — 5° il' ao", 55. 

La differenza dei meridiani di Padova e Milano è data dalla diffe- 
renza dei tempi della congiunzione, che però sarà = 1 o' 45” , 9 ; ed in 

f radi =3 a' 4* z8”, 5; e siccome a Milano contasi un numero minore 
i ore, cosi sarà situato all’occidente di Padova. 

Questa occultazione fu già calcolata con molte altre dal defunto 
mio collega Bertirossi- Basata negli Atti della Società Italiana T. XVII, 
da cui ho preso gli elementi per il calcolo. 

CAPITOLO XV. 

Della riduzione delle osservazioni della Luna nel meridiano, 
e della rotazione lunare. 


*06. (Qualora si osservi la Luna, o qualunque altro astro che 
abbia sensibile diametro, c moto proprio in AR ed in 
declinazione nel suo passaggio pel meridiano è necessario fare alle os- 
servazioni alcune riduzioni tendenti a ricavare con precisione il vero 
istante del passaggio del suo centro, la corrispondente ascensione retta 
c declinazione. Noi supporremo pertanto che lo stromento dei passaggi 
ed il quadrante morale, ai quali si fa l’osservazione, siano ben dispo- 
sti nel piano del meridiano , che nel foco dei loro cannocchiali siano 
tesi tre o cinque sottilissimi fili a due a due equidistanti dal filo me- 
dio rappresentante il vero meridiano, e che siasi preventivamente col 
mezzo dei passaggi di molte stelle equatoriali determinata la distanza 
di ciascuno di essi dal filo medio espressa in secondi di grado, la qua- 
le verrà da noi generalmente indicata per f, numero che dovrà ripu- 
tarsi positivo se il filo à all’occidente del meridiano, negativo se tro- 
vasi all’oriente. Egli è prima di tutto palese, dietro quanto si è detto 
nella Trigonometria (oss. XVTI1), che 1* arco di equatore F in un pa- 

F* 

rateilo di declinazione S abbraccia una porzione di esso = -, don- 

cos d 

de rendesi manifesto, che il tempo siderale impiegato da una stella 
fissa, la cui declinazione = $ , a giungere dal filo meridiano al nomi- 

nato filo laterale fe = . 

1 5 cos a 
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207. Veniamo ora a ricercare il tempo siderale impiegato dal cen- 
tro della Luna a passare dal filo meridiano in un filo laterale da esso 
distante di F; siano a tale oggetto a, 8, A YAR, la declinazione, ed 
il semidiametro veduti dal centro della terra : a', 8 , A' le stesse fran- 
titi vedute dalla superficie ; d et, d a ', d 8, d 8' i loro incrementi in un 
secondo di tempo siderale . È palese , che in questo tempo si distac- 
cherà la Luna dal -meridiano per un arco di equatore = 1 5 " — dee', 
e perciò il tempo siderale impiegato a trascorrere lo spazio F in un 
paralello di declinazione 8' in vìrth della rotazione della sfera, sarà 

ss — — ; , che porremo = t. Per determinare il valore di 

(i 5 — da) cosà 

da' osservo che la paralasse in AR si può ottenere dal § 177 cam- 
biando l' in a', l in a, X in 8, h in L, g in 8, come generalmente si 

, . , - * . or cos L sen (a' — 8) 

avverti al § 170. Avremo pertanto a = a -4 -i -, 

cos 8 

Differenziando questa equazione, e ponendo dopo la differenziazione 
a' — 8 = 0, perchè si suppone la Luna nel meridiano, si avrà 

, , , or d a' cos L or d 8 cos L 

da = d a H * 

cos ò cos 8 

Dovendosi introdurre questo valore di d a' in t, il cui numeratore 
F è sempre una piccola quantità di primo ordine, si potrà trascurare 
il termine moltiplicato per or d a', che influisce soltanto nei termini di 
terzo ordine, che sono insensibili ; inoltre essendo d 8 la rotazione della 
sfera in un secondo, sarà = > 5 '; perciò pili semplicemente avremo 

d a' = da — >5 . Introducendo in r questo valore di d a', po* 

cos 8 , 

nendo per brevità . . . N= i 5 " — da ... (1) 

sviluppando in serie, e trascurando i termini di terzo ordine, otterremo 

F i5-7rFcosL F orFcosZ. , , 

. . (z) 


/VcosS" IV' cos 8 cos 8" ^cosS' N cos’ 8 
Si può ancora da questa equazione eliminare la declinazione apparen- 
te, ed introdurvi la declinazione vera. Chiamando in fatti z la di- 
stanza apparente della Luna dal zenit nel meridiano , si avrà 
5 ' == S — or sen z', dove è palese che trascurando nell’equazione (2) 
le quantità di terzo ordine, potremo scrivere in luogo di z la distanza 
vera z della Luna dal zenit. Quindi si formerà 

1 j 1 — or sen 1 tang 8 

cos 8 


Con 


r 


cos 8' cos 8 (1 -4- or sen z tang 8) 

F rjr F 

qnazione (») diverrà t = g ~~ Ncos‘ 8 [ 8cn 1 sen 2-4- cos(Z. — 8-4-8)], 
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. . T , . r or F CO* z ... 

ovvero (a motivo di L — d — z) r = — — -, tj 5“ * * ( 3 ) 

' Ascosa Ascoso 

formala semplicissima dovuta al signor Carlini per calcolare d tempo 
dalla Luna impiegato ad attraversare lo spazio F nel meridiano ( Ef- 
femeridi di Milano i8z5. pag. 4 *• a VP-) • 

Resta solo ad assegnare l’ espressione di d a che entra in A r ; sia 
a tale oggetto A l’aumento Ae\Y AR in i4 di tempo solare medio 
presa da un’ effemeride, nella quale per ogni giorno a mezzodì sia re- 
gistrata la posizione vera della Luna. Siccome z4 di tempo medio 

corrispondono a »4 h 4^ di tempo siderale, sarà d tt = y^-r; , c se fin- 

2s|. 4 - 

S iamo A espresso in gradi e parti di grado, c d a in secondi di gra- 
o, si troverà facilmente d et = o, o4> 55 A ; quindi sarà 
iV = 1 5" — o, o4i 55 A . 

zo8. Se pongasi F — à! (semidiametro apparente della Luna) di- 
verrà r il tempo che questo impiega ad attraversare il meridiano p 
ora (§ i64) A' = A or A cos z = A -q- or A cos z (trascurando cioè i 
termini di terzo ordine). Sarà pertanto il tempo richiesto per il pas- 

A . 

saggio del semidiametro apparente = — , cioè quello stesso che 

sarebbe relativo al passaggio del semidiametro vero veduto dal cen- 
tro della terra, come d’ altronde è per se abbastanza palese . 

Se si indica per b il tempo siderale osservato nell’ appulso del pri- 
mo lembo al filo laterale F , sarà stato il suo appulso al meridiano 
— b — t, e quindi il tempo corrispondente alla culminazione del cen- 

A — F Fnrcozz ... 

Irò sarà . . . = b + — H — 1 — ... (4) 

A cos 8 N cos 8 

Corali. Se saranno stati osservati i fili equidistanti dal meridiano, 
come il più delle volte accade, potremo dispensarci dall’ aver riguardo 
al computo delle paralassi; in fatti chiamando b 1’ appulso al filo di- 
stante dal meridiano di — F , sarà il passaggio del centro 

, A | P P C08 Z ( , # 

= &'-+- — r r: ir- •> e quindi la semisomma di questo col 

A cos 8 A cos 5 ’ 1 ^ 

precedente darà ancora il passaggio del centro, il quale sarà perciò 
A 

= ♦ (b -f- b ) -f- — r , indipendente , come apparisce , dalle corre- 

/V 008 0 

zioni dovute alle paralassi. 

Scolio. Noi abbiamo supposto che venisse osservato l’ appulso del 
pnmo lembo, ossia del lembo occidentale. Se venisse invece osser- 
vato il lembo orientale, le formule precedenti daranno il passaggio del 
centro ponendo — A in luogo di A , Che se poi si fossero osservali 
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gli appulsi c le sortite, la semisomma di an appnlso con ana sortita 
dai iili equidistanti darà il passaggio del centro pel meridiano senza 
alcun riguardo alla paralasse, o alla grandezza del diametro, poiché 
queste quantità si distruggono nelle semisomme indicate, come è per 
se abbastanza palese. Questo metodo viene tuttodì praticato per il 
Sole e per i pianeti superiori; per la Luna, Venere e Mercurio, i 
quali il più delle volte sono falcati, ed hanno perciò un lembo invisi- 
bile, non può essere messo in opera, ed allora conviene avere neces- 
sariamente ricorso alle correzioni indicate, nel calcolo delle quali ba- 
sterà prendere dalle Effemeridi il moto in AR % la declinazione ed il 
semidiametro dell'astro osservato. 

209. Mentre allo slromcnto dei passaggi osservasi V AR del cen- 
tro di S , al quadrante murale un altro osservatore determina d’ ordi- 
nario la distanza di uno dei lembi o superiore od inferiore dal zenit, 
donde poi convicn dedurre la declinazione vera del centro: ovvero, 
se siavi un solo osservatore, dopo avere osservato gli appaisi di S ai 
fili dello stromento dei passaggi, si farà prestamente ad osservare la 
distanza di uno dei lembi di S dal zenit, che egli otterrà ponendolo 
in contatto del filo orizzontale normale al filo meridiano. Se questo 
contatto segue nell’intersezione del filo meridiano col filo orizzontale, 
nel qual caso il centro stesso trovasi nel meridiano , allora si appli- 
cherà alla distanza osservata la paralasse di altezza, e la rifrazione 
corrispondente, e si otterrà la distanza vera del lembo dal zenit, alla 
quale aggiungendo o togliendo il semidiametro orizzontale dato dalle 
tavole, si ha (a distanza vera del centro dal zenit, donde poi forme- 
rassi la declinazione. 

Se poi il contatto del lembo non seguirà nel centro del cannoc- 
chiale, ina in una distanza <p dal medesimo corrispondente ad un an- 
golo orario = a, in allora oltre le indicate correzioni ve nc saranno 
altre due . La prima , che nel caso della Luna è anche la pih forte , 
dipende dal suo moto proprio in declinazione. Se supponiamo che 
questa vada aumentando , la distanza meridiana sarà maggiore di 

D uella che osservasi poco dopo il passaggio pel meridiano, e quindi 
ovrassi aumentare la distanza osservata al tempo a dopo il passag- 
gio di ana quantità uguale al suo cambiamento m declinazione. 

Per comprendere P indole della seconda correzione convicn riflet- 
tere, che le divisioni lette sol lembo del quadrante murale danno la 
distanza dal zenit del ponto d’ intersezione del filo orizzontale col me- 
ridiano. Mentre adunque S trovasi in una distanza <p dal filo meridia- 
no valutata nel filo orizzontale , la distanza dell’ astro dal polo sarà 
l’ ipotenusa di un triangolo sferico rettangolo , i cui lati sono , e 
go — — *), L essendo la latitudine, z la distanza osservata dal 
zenit. Quindi se indichiamo per $ la declinazione del punto osser- 
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vato , sarà 90 — $ la nominata ipotennsa , e perciò 
sen S = sen ( L — z) co» 1 p = sen (£. — z) — t <p‘ sen ( L — a) , a motivo 
«Idia piccolezza di <p. Se ora rappresentiamo per d l’istante dell'os- 
servazione, per c quello del passaggio già calcolato del centro, sarà 
l’angolo orario a = N(d — c), e perciò tp — a co» b = lV(d — c)cos(£ — z) 
trascurando le quantità di terzo ordine . Quindi otterrassi 
sen S = sen ( L — z) — à IV’ {d — c)‘ cos’ ( L — z) sen (£ — z), donde si 
avrà con facile sviluppo B = £ — z — ♦A ?I (d —c)' cos (L — z)sen(£ — z). 
Da quanto abbiamo detto raccogliesi, che indicando la rifrazione per 
r, la paralasse orizzontale per or, il semidiametro per A, il moto del- 
l’ astro in declinazione preso dall' Effemeridi per un secondo di tempo 
«= D , avremo dalla distanza osservata z la declinazione del centro 
colla seguente equazione 

B = L — z — r-q-orscn z ± A — (c/ — c)D — sen i(L — 1), 

ove dividesi 1 ’ ultimo termine per R" ad oggetto di ridurlo a secondi 
di grado, R" essendo al solito il numero dei secondi contenuti nel 
raggio. Si prenderà il segno superiore, se siasi osservata la distanza 
dal zenit del lembo inferiore, e viceversa. 

Rotazione della Luna intorno al suo asse. 

aio. Abbiamo già esposto al capitolo X che la Luna osservata 
con forti cannocchiali presentava delle grandi irregolarità alla sua su- 
perfìcie, le quali annunziavano 1’ esistenza in essa di alte montagne o 
crateri. Se ora diligentemente si prendano a seguire le posizioni di 
queste irregolarità, non tarderemo ad accorgerci che la Luna rivolge 
sempre verso la terra la medesima faccia, giacchi i suoi monti e cra- 
teri conservano costantemente quasi sempre la stessa posizione rap- 
porto al suo centro apparente . Risulta da ciò che essa oltre il 
suo moto di traslazione, in virth di cui da occidente in oriente com- 
pie la sua rivoluzione intorno alla terra , è animata eziandio da un 
moto di rotazione intorno ad un asse che passa per il suo centro, la 
quale si compie in un tempo uguale a quello della sua rivoluzione pe- 
riodica. In fatti se dal centro delta terra al centro della Luna fingia- 
mo continuamente condotta una linea retta, qualora non fosse la Luna 
animata da alcnn moto di rotazione, dovrebbe questa linea incontrare 
la sua superficie in punti sempre differenti, dimodoché in una rivolu- 
zione sinodica essa l’ avrebbe tagliata lungo una circonferenza . Se 
adunque questa linea incontra la Luna sempre in un medesimo punto, 
è forza che di quanto questa si avanza nella sua orbita intorno alla 
terra verso oriente, di altrettanto quello proceda pure verso oriente 
intorno al centro della Luna, seguendo cosi il moto delia linea nello 
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spazio. È dtinqae animata la Lana da nn movimento di rotazione in* 
tomo ad un asse condotto per il suo centro, la cui velocità angolare 
sarà uguale alia sua media celerità intorno alla terra . 

zìi. Gli stessi metodi che nel capitolo IX seguito abbiamo per 
determinare la posizione dell’equatore solare, ed il tempo della sua 
rotazione, si applicano con piccolissime modificazioni anche alla Luna. 
Daremo nel § seguente le regole adattate a questo caso speciale: frat- 
tanto, per non dover più tornare sopra questo argomento, faremo qui 
brevemente parola di alcune oscillazioni che si osservano nella posi- 
zione delle macchie lunari rapporto al centro della Luna, in virth 
delle quali sembrano esse ora allontanarsi , ed ora avvicinarsi al suo 
centro, manifestando alcune piccole oscillazioni tanto in longitudine 
quanto in latitudine, alle quali si è dato il nome di libraiiane . Ga- 
lileo fu il primo ad accorgersi di questi movimenti libratorj, e ne die- 
de una plausibile spiegazione; maialerò vera teoria devesi al celebre 
la Grange, il quale nelle sue Rechcrches sur la libration de la Lune 
(Memoria che riportò il premio dall’ Accademia delle scienze di Parigi 
nel ì^bi) presentò ai Geometri le formule generali di questi moti 
oscillatorj, deducendole dalle formule generali Hi meccanica pei movi- 
menti rotatorj, richiamando a calcolo tutte le forze di attrazione, che 
possono far oscillare la Luna intorno al suo centro di gravità. 

I movimenti libratorj che osservano gli Astronomi nelle macchie 
lanari si riducono principalmente a tre, ai quali danno essi il nome 
di librazione diurna, librazione in longitudine, e librazione in lati- 
tudine . Per rendere ragione di queste oscillazioni supporremo che il 
moto rotatorio della Luna si faccia intorno ad un asse inclinato all'asse 
dell’ ecclittica di circa 2 .*, e che sia esso uniforme, come generalmente 
sappiamo accadere nei movimenti rotatorj degli altri corpi celesti . 

In primo luogo è manifesto, che se ponghiamo due osservatori, 
uno situato al centro della terra, e 1’ altro alia superficie, i quali con- 
templino la Luna, quantunque presentasse questa nel corso della diur- 
na rivoluzione sempre la stessa faccia al centro della terra, non sareb- 
be cosi per l’osservatore situato alla superficie. In fatti condotti due 
raggi dai due osservatori al centro della Luna, comprenderanno que- 
sti un angolo uguale alla paralasse lunare, e quindi i piani ad essi per- 
pendicolari, che determinano 1' emisfero a ciascun osservatore visibile, 
comprenderanno fra loro lo stesso angolo. Mentre adunque il piano 
perpendicolare alia linea dei centri passa continuamente per gli stessi 
punti del globo lunare, I’ altro rapporto a quello varia aa ogni istante 
per la variazione della paratasse diurna, discuoprendo e nascondendo 
cosi ai confini dell’ emisfero visibile alla superficie terrestre delle nuove 
macchie. In particolare chiaramente si vede, che ad oriente alla su- 
perficie terrestre si vedranno verso il lembo superiore delle macchie 


BlS 

Invisibili al centro, le «pali andranno ascondendosi a proporzione die 
la Luna si eleva sull’orizzonte, e se ne scuopriranno allora verso il 
lembo inferiore delle nuove, die erano prima invisibili . Dopo il pas- 
saggio pel meridiano accederà il contrario . Questa librazione è dun- 
que una pura apparenza, clic sparirebbe al centro della terra. 

In secondo luogo ravvolgendosi uniformemente la Luna intorno al 
suo asse di rivoluzione, ed essendo nella sua rivoluzione tropica intor- 
no alla terra sottoposta a grandi disuguaglianze si concepisce facil- 
mente, che il raggio vettore condotto dal centro della terra alla Lu- 
na b sottoposto nella sua rivoluzione a tutte queste disuguaglianze, e 
perciò un punto speciale della superlicie lunare, che muovesi con moto 
uniforme, ci sembrerà da quello allontanarsi nel senso delle longitudi- 
ni, mentre il moto diurno lunare ò minore del moto medio, il contra- 
rio accadendo quando il moto diurno b maggiore del medio . Quindi 
le macchie situate verso i lembi occidentale o orientale della Luna 
avranno un moto libratorio in longitudine, in virtii di cui talvolta si 
avvicineranno al centro, e talvolta se ne allontaneranno per isparire 
ancora se siano in gran vicinanza dei medesimi . 

In terzo luogo per concepire come segua la librazione in latitudi- 
ne, rappresenti ( Fig. 5q) il centro della terra, TE il piano del- 
b ecclittica, TL l’orbita lunare inclinala all' ecclilticn circa 5°, T C 
il piano dell’equatore lunare inclinato solo T. Sia la Luna (mentre 
passa al meridiano) in E avendo una latitudine boreale di 5°, c rav- 
volgasi intorno all’ asse L K perpendicolare all’ equatore lunare . Con- 
dotta AGL paralella a 7’C, rappresenterà questa la traccia dell’e- 
quatore lunare, ed un suo punto G apparirà distante dal centro ap- 
parente di una quantità G D che sottende verso il nord un angolo 
G l. D — 3’ . Dopo lì o i5 giorni la Luna ritornando al meridiano 
in M con una latitudine aastrale di 5*, la traccia dell’equatore è nella 
linea Q AI H paralella a 7'C, il punto G trovasi in Q distante dal 
centro apparente F di un arco = Q F che sottende nel centro* 
della Luna verso il sud. Questo punto, e quindi lutti gli altri hanno 
avuto un moto, in virth di cui sonosi trasportati dal nord al sud di 
un arco uguale a io’ del disco lunare, vale a dire le macchie Sem. 
brano essersi avanzate verso il sud di una nona parte del semidiame- 
tro apparente. In seguito la latitudine della Luna ritornando indietro 
per gli stessi gradi, le macchie tornano pure al nord per gli stessi 
gradi, mostrandoci qnel moto apparente oscillatorio dal nord al sud 
che abbiamo definito per librazione in latitudine . 

Questi sono i principali movimenti apparenti delle macchie lunari- 
Tralascio di noverarne alcom altri dipendenti dalla lìgura sferoidica 
della Luna, rimandando per questi ultimi, e per le formule generali, 
che rappresentano tutte le librazioni , alla citata Memoria del signor 
voi, I, ,<y 
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la Grange, etl al secondo volume della Meccanica celeste del signor 
la Place . ° 

112 . Resta ora che qualche cosa diciamo intorno al modo di de- 
terminare la rotazione della lama dalle posizioni osservate «Ielle mac- 
chie Innari. Si principierà pertanto dall osservare giornalmente nel 
tempo del suo passaggio pel meridiano la differenza apparente di st li 
e ili declinazione di ima macchia col centro della medesima: quindi 
mediante le formule (li) del § 66 si determinerà la differenza di lon- 
gitudine c di latitudine della macchia col centro della Luna, dalle 
quali con metodi analoghi a quelli spiegati per il Sole nel § iiq si 
dedurranno le sue longitudini e latitudini vedute dal centro lunare, 
che appellate vengono selenocentriche . 

Qualora poi siansi dietro le osservazioni determinate in più giorni 
le longitudini c latitudini selenocentriche di una stessa macchia, con 
i metodi esposti per il problema analogo della rotazione solare, si ot- 
terrà la posizione dell’ eqnatore lunare, e la durata della sua rivolu- 
zione, fra i quali quello ilei § i deve essere a preferenza messo in 
opera, in quanto clic si può far concorrere col suo mezzo un numero 
indebitilo di osservazioni alla determinazione delle incognite del pro- 
blema . Sommamente rimarchevoli sono i risiili amenti, ai quali si è per- 
venuto ricercando dietro questi precetti la posizione dell’ equatore cd 
il tempo della rotazione lunare, poiché oltre essersi trovalo questo 
uguale alla media durata della rivoluzione periodica intorno affa terra, 

> nodi dell’ equatore lunare coincidono sempre con la media posizione 
dei nodi dell’ orbita, mentre la sua inclinazione all’ ccclittica c costante 
cd = i* 3o' circa. Pertanto i nodi dell’equatore lunare avranno un 
moto medio retrogrado uguale a quello dei nodi dell’ orbita, di cui 
terremo conio nelle formule del § 1 2 ,J nel modo seguente. Rappre- 
sentando, come nel luogo citato, 8, X, /, i la declinazione, latitudine , 
longitudine selenocentrica di una macchia e l'inclinazione dell'equato- 
re lunare, sia Q la longitudine del suo nodo ad un’ epoca stabilita, ed 
mi il moto retrogrado del medesimo fra 1* epoca scelta e 1' osservazio- 
ne, cosicché la sua longitudine sia S 2 — ni; l’equazione (i) diverrà 
sen 8 = cos i sen 'A. — sen t cos \ scn (/ -f- ni — X^) , 
la quale, poiché / -f- ni é noto, ammetterà gli stessi ragionamenti, cd 
a|lo stesso modo porgerà i valori delle incognite 6, i, fi- 
li 3. Sebbene con le formule citate del § iiq si possono con fa- 
cilità dedurre le longitudini e latitudini selenocentriche di una macchia 
dalle longitudini c latitudini osservate alla superficie della terra, pure 
crediamo bene di qui riferire alcune formule generali, le quali si po- 
tranno con molta facilità applicare a tutti i simili casi. 

Noi supporremo pertanto clic jicr il luogo dell’ osservatore e per 
il centro della Luna sicno condotti due piani paralelii ai piano dell’ee- 
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riittica., ed a questi riferiremo le posizioni della macchia c del centro 
della Luna mediante coordinate rettangole x, y, s, prendendo le x 
sulla linea paralella alla linea dell’ equinozio di primavera; le y sulla 
sna perpendicolare nel piano dell’ ecclitlica, considerandola diretta ad 
oriente; c le z sulla linea paralella all’asse dell’ ecclitlica , assumen- 
dole positive quando sono rivolte al nord. 

Ciò posto, le coordinate del centro della Luna rapporto all’osser- 
vatore siano a:, y, zi qnelle della macchia x\ y\ la distanza del 
centro della Luna dall’osservatore sia = di della macchia = </ ; le 
coordinate selenocentriche della macchia siano A, ì\ Z. 

11 semidiametro apparente della Luna espresso in secondi sia = S ; 
il suo raggio = R . Si rappresenti inoltre fa longitudine c latitudine 
apparente della Luna per Z, X; le quantità corrispondenti osservate per 
la macchiò per X'; la longitudine selenocentrica della macchia per 
pi la sua latitudine per q. Dietro i ragionamenti fatti nel § 64 avremo 
x = d cos Z cos X ; x' = d' cos l' cos X‘ ; X = lì cos p cos q 

y = d sen Z cos X ; y — d' sen Z' cos X' ; Y — R sen p cos q 

z = d sen X ; z ■= d' sen X’ ; 7 . = /I sen q . 

Ora si ha evidentemente A' = x — x ; Y = y — y ; Z = z — ; . 

Sostituendo, si avranno le seguenti tre equazioni , donde si dovranno 
ricavare le incognite />, 9, d' . 

(1) il cos p cos q = d' cos l cos X' — d cos Z cos X ; 

(2) Il sen p cos q = d‘ sen t cos X' — d sen Z cos X ; 

( 3 ) R sen q = d' sen X' — d sen X ; 

alle quali conviene aggiungere 1 ’ altra R = d Z . 

Se si sommano i quadrati delle prime tre, avremo 
R' — d'' — 2 d d' [cos X cos X’ cos (Z' — Z) -4- sen X sen X'] -4- d‘ , 
donde, ponendo cos \J, = cos X cos X' cos (Z' — Z) -4- sen X sen x'...(«) 
otterremo 

(Z>) d' — d cos \f/ — — d' sen’ \J,) . 

11 radicale dovrebbe invero avere il segno ± ; noi abbiamo scelto il 
segno — , per eh à la macchia essendo sempre [nell’ emisfero a noi ri- 
volto fc meno distante del centro della Luna. Rapporto a queste equa- 
zioni io osservo che sarà sempre \J, un piccolo arco tutto al pili ugua- 
le al semidiametro apparente della Luna. In fatti l’equazione (o), po- 
nendo cos (Z — Z) = ì—a sen’ a (Z — Z), si può scrivere sotto la for- 
ma sen’ ♦ \J, = cos X cos X' sen’ i (Z' — Z) -4- sen’ + (X' — X), che a mo- 
tivo di l — Z, X — X quantità piccole si riduce a 

(a)' \},’ = (Z' — Z)’ cos’ X (X' — X)’ , 
trascurando cioè le quantità di terzo ordine. Parimente l'equazione (ò) 

divisa per d, a motivo di ~ = S, diviene = cos J, — l/(B* — sen' \J,), 
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Dividendo ora le equazioni ( 1 ), (»), (3) per d, e ponendo in luogo 

di — , i loro valori, avremo 
d d 

8 cosqcos^> = cob4 cos X'cos/' — cosX cosi — cosX'eos/’[/(S ’ — gen'4) 

2 cos q sen y» = cos\J, coaX' seri/' — cosX scn/ — cosX' acn/'|/'(S’ — sen‘4) 

2 sen q = eoa 4 aen X' — aen X — aen X' j/ (3 * — acn* 4) . 

Se ora la prima equazione moltiplicata per aen V si toglie dalla 
seconda moltiplicata per eoa e se ai sommano insieme la prima c 
seconda moltiplicate rispettivamente per eoa aen /' formeremo le 
due seguenti 

3 cos q sen (j> — l') = eoa X aen ( l ' — /) ; 

2 cosqcos(j > — /') = cos 4 cosX' — cosXcos(/' — /) — cosX' ^/(3’ — scn*\J,\ 
Svolgendo in serie i secondi membri di queste equazioni, e tra- 
scurando le terze potenze di.,/' — /, X' — X, 4 come piccolissime, 
diverranno 2 cos q scn ( p — /') = (/' — l) cos X ; 

2 cos(/cos(/>-/')=(X— X')sen+(X'-t-X)-t\J/’cosX'-t-t(r-/}'cosX-coaX'p/(5 , -4'‘)> 

nell' ultima delle quali in luogo dei dne termini 

— ♦ \j/* cos X' -f- ♦ (/' — l)‘ eoa X si può senza errore scrivere (aven- 

■ 1 n> • / n (^' — *•)* . 

«lo riguardo all equazione (n). ) — — 


z cos X 


z cos X. 


, ovvero 


anche — 


(XX-X) 


2 cos X 

Svolgendo quindi in serie eziandio la terza equazione, e dividendo 
i termini di secondo ordine per 7Ì" (numero dei secondi contenuti 
nel raggio ad oggetto di rendere le equazioni omogenee) avremo per 
calcolare p, <] dietro le differenze osservale di longitudine e latitudi- 
ne le seguenti equazioni 

(a)' 4 = i /[/' — /)■ cos- x -p. (X' — xy ] 

(/>)' 8 cos q scn (jr — /') = (/' — l) cos X 

(c) 8cosqcos(^-/')=(X-X')seni(X'-t-X)-cosX'i/[(8-\J/)(S-t-\J/)] _ ^ ^ 


(</)' 3 scnq = (X' — X)cosf(X'-l-X) — scnX'|/[(8 — 4)(^+4)] 

4" scn X' 


2 /{ cosX 
4 ' senX' 


nell’ ultima delle quali il termine 


2/r 


2 R 

i pnò trascurare come pic>- 


colissimo . Queste equazioni daranno sempre i valori, e la specie di 
p e q con molta speditezza, e senza alcuna indeterminazione, qualora 
si osservi che q è sempre compreso fra -f- 90 °, e — 90 °. 


Digitized by Google 


CAPITOLO XV!. 




Teoria dei pianeti. Fenomeni generali del moto dei pianeti. 

Esposizione del sistema Copernicano . 

Dopo eli avere esposto la teorìa del Sole e della Luna, 
l’ordine naturale richiede che si passi alla teoria dei pianeti, così ap- 
pellati dalla parola gTeca «.«finf, che sigili hea errante. Abbiamo già 
detto al § 8 che essi si distinguono dalle stelle fisse per un loro moto 
proprio, in virtù di cui vanno percorrendo in vario tempo il cielo 
stellato corrispondendo successivamente a diverse longitudini, ed a di, 
verse latitudini, trovandosi vicini a stelle sempre differenti. 

La teoria dei loro movimenti forma, ama delle parti più importanti 
ed insieme più difficili dell'Astronomia. 1 limiti di quest’opera non ci 
permettono di entrare in discussioni troppo lunghe e profonde su que- 
sto argomento; perciò dovremo contentarci d'indicare come col mezzo 
delle osservazioni sicnsi potuti gli Astronomi innalzare alla cognizione 
delle loro orbite, ed involare alla natura il secreto, col quale sembra 
abbia voluto celare agli occhi nostri le belle leggi, dalle quali sono i 
loro moli retti e moderali. Per servire alla brevità eviteremo di rife- 
rire la storia d’altronde interessantissima delle diverse opinioni dello 
spirito umano sul sistema del mondo, e dei diversi passi ora diretti, 
ed ora retrogradi tendenti allo sviluppo della loro teoria. Rimandan- 
do per questa gli studiosi ad opere più voluminose, principieremo dai 
riferire brevemente quei dati d’ osservazione, dai quali partiremo per 
1* investigazione delle orbite da loro percorse nell' immensità dello spa- 
zio. Ma prima daremo le definizioni di alcuni vocaboli usati dagli A* 
stronomi nella descrizione delle osservazioni c movimenti planetarj . 

1 . " Allorquando un corpo celeste si muove per modo che la sua 
longitudine nell’ eccliltica vada da un istante all altro aumentando, di- 
ccsi diretto secondo l’ordine dei segni, o semplicemente diretto. 
Se la sua longitudine rimane invariabile per più istanti consecutivi, 
allora appellasi stazionario, ed i punti ove ciò si osserva, si chiamano 
punti delle stazioni. Se per ultimo la sua longitudine da un istante 
ali’ altro va diminuendo appellasi retrogrado, ed il suo movimento di- 
cesi diretto contro l’ordine dei segni. 

2 . " Appellasi moto geocentrico di un pianeta in longitudine, in 
latitudine, in All ed in declinazione quella quantità, di cui vanno 
giornalmente variando le longitudini, latitudini, AR c declinazioni os- 
servate dal centro della terra, i quali moli si riguardano come positivi 
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se temlono ad aumentare, negativi se a diminuire le rispettive loro 
posizioni . 

3 .’ Quando le longitudini del Sole c di un pianeta veduto dalla 
terra sono uguali, qualunque sia la latitudine del pianeta, o in altri 
termini quando i centri del Sole, del pianeta e della terra si trovano 
in uno stesso piano perpendicolare alt eocliltica , allora dicesi die il 
pianeta trovasi in congiunzione col Sole. Se la distanza lineare del 
pianeta dalla terra è maggiore di quella del Sole, dicesi in una con- 
giunzione supcriore , cd in una congiunzione inferiore nel caso op- 
posto . 

4 -.’ Se le longitudini geocentriche del pianeta e del Sole differi- 
scono di 180% cioè se i centri del Sole, della terra, e la proiezione 
del pianeta nel piano dell’ ecclittica sono situati in una linea retta, al- 
lora dicesi che il pianeta è in opposizione col Sole, corrispondendo 
egli di lutto a punti opposti nel cielo stellato . 

5 . ° Se supponiamo trasportato un osservatore nel centro del Sole, 
e che di là egli osservi le posizioni dei corpi celesti riportandole al- 
l' ecclittica, le longitudini e latitudini ivi osservate si appellano elio- 
centriche. 

6. ” La differenza delle longitudini eliocentriche della terra e di un 
pianeta viene appellata angolo eli commutazione, il quale se è di go' 
pone il pianeta in quell’ aspetto nominato qneulratura. 

j.° La differenza delle longitudini geocentriche di un pianata e del 
Sole chiamasi angolo eli elongazione . 

11 5 . Passiamo ora all’esposizione dei fenomeni osservali nel molo 
dei pianeti, c principiamo dalle 

Apparenze eli Mercurio c eli genere. 

Le apparenze che s’incontrano nei movimenti «li questi due pia- 
neti, essendo presso a poco le stesse, esamineremo quelle di Venere, 
dovenilosi istituire un esame simile rapporto a Mercurio. 

Noi supporremo una serie illimitata di osservazioni di Venere, nella 
quale di giorno in giorno sicnsi registrate le ascensioni rette c «lccli- 
nazioni, e siensi quindi «ledotte le longitudini e latitudini geocentriche 
di questo pianeta. A lato delle stesse si scriva il suo diametro appa- 
rente, e la stia apparente figura. Per ultimo vi s* inseriscano eziandio 
le longitudini corrispondenti del Sole, dedotte o dalle osservazioni, o 
dalle tavole. 1 

Esaminandone «la principio il diametro apparente si scuoprirà sot- 
toposto a notabili cambiamenti, ed a fasi aventi molta analogia con 
quelle della Luna. Le longitudini geocentriche sono pure sottoposte a 
notabili variazioni. Generalmente parlando esse aumentano «la un giorno. 
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all’ altro, cd annunziano nrl pianeta un movimento diretto da occi- 
dente verso oriente. Le sue latitudini ora sono boreali ed ora australi : 
e siccome le massime latitudini boreali uguagliano all incirca le mas- 
sime latitudini australi, così l'orbita apparente per il cielo stellato sarà 
un circolo massimo, di cui dovrassi determinare la posizione rapporto 
all ccclittica . 

Confrontando le longitudini di Venere con le corrispondenti longi- 
tudini del Sole si vedrà che 1’ elongazione massima di Venere non ol- 
trepassa i 4.8", cd allora si presenta falcata. Nelle sue massime elon- 
gazioni la longitudine di Venere è talora minore, e talora maggiore 
di quella del Sole, cioè essa trovasi alternativamente all'occidente ed 
all'oriente rapporto al Sole. La quantità della massima elongazione 
non è sempre la stessa, ma è compresa fra 44° 5? c 47° 18 . 

Verso i punti delle massime elongazioni il molo giornaliero di Ve- 
nere in longitudine è piccolissimo. Essa sembra allora quasi staziona- 
ria. Passando dalla massima elongazione occidentale alla massima elon- 
gazione orientale il suo moto diamo si va aumentando, e si aumenta 
pure la porzione illuminata del suo disco fino a die essendo vicinissi- 
ma alla sua congiunzione col Sole essa comparisce perfettamente ro- 
tonda, ove il suo moto diurno acquista il più gran valore. Si perde 
allora per pochi giorni nei raggi del Sole , sembra quasi nascondersi 
dietro di esso, donde sorte continuando a trasportarsi verso oriente 
per passare alla sua massima digressione orientale. Liberandosi dai 
raggi del Sole il moto diurno va di giorno in giorno diminuendo, il 
suo disco apparente va mancando, lincile arrivata alla digressione orien- 
tale di nuovo comparisce falcata sotto l’aspetto di mezzo circolo illu- 
minalo. Arrivata in questo punto apparisce di nuovo stazionaria, ed ili 
seguito il moto diurno, che fino allora era stato diretto, apparisce re- 
trogrado . La sna fase luminosa diminuisce giornalmente in un con la 
elongazione, finché essendosi molto avvicinala alla sua congiunzione col 
Sole si rende invisibile, il molo diurno retrogrado va aumentando fino 
a di venire massimo nelle vicinanze della sua congiunzione . Accade tal- 
volta che Venere si veda attraversare il disco apparente del Sole 
in lorina vii una macchia rotonda dotata di un molo retrogrado uguale 
all’ incirca a quello clic aveva nei giorni precedenti. Allontanandosi 
poscia continuamente dal Sole, ricomparisce di nuovo verso l’occi- 
dente: il moto diurno retrogrado va diminuendo, la sua fase luminosa 
c la sua elongazione occidentale aumentano di nuovo, finché giunta 
alla sua massima digressione occidentale principiano a presentarsi le 
stesse apparenze. In ogni sua posizione le punte luminose sono sem- 
pre opposte al Sole. 

Si vede chiaramente dai fatti riferiti 1.® che Venere è un corpo 
sferico opaco, c soltanto a noi visibile per la luce solare che egli ri- 
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flette; i.' che si ravvolge in un’ orbita rientrante intorno al Sole da 
occidente verso oriente; 3 .* che la sua distanza dal Sole rimane sem- 
pre minore di quella della terra dal Sole, onde accade clic egli si 
trovi talora in congiunzione superiore, talora in congiunzioiy: inferiore. 
Nelle congiunzioni superiori egli apparir deve diretto, nelle inferiori 
retrogrado, come apertamente si vede dalla ispezione della figura 
«ella quale si suppone S il centro del Sole, T quello della terra, 
V V V" V" l’orbita di Venere da essa percorsa da occidente verso 
oriente. Nelle sue massime digressioni in V V" apparir deve presso 
che stazionaria: diretta c pienamente illuminala nelle sue congiunzioni 
superiori in V ; retrograda c falcata quando percorre l’arco y" y" y- 
invisibile, c talvolta sul Sole quando si trova nella congiunzione infe- 
riore V" . bissa apparirà projet tata sul disco solare se la sua latitu- 
dine in V" sarà minore del semidiametro solare. 

Quanto poi alla figura dell’orbita stessa, non può essere gran fallo 
diversa ila un circolo, avvegnacchà, qualunque posizione si abbia il 
itole nell* ccclittica , le piò gran digressioni di S T f, S T V" non 
sono molto dall’ uguaglianza lontane. Ponendo l’orbita di Venere cir- 
colare, e supponendo S l 1 = i, sarà SV = S V" == sen S T V. Ora 
essendo S T f compreso fra i limili £7' >8', per nn medio 

stabiliremo S T V = 4 G° 8”. Quindi S f— o,j2. 

216. Le apparenze nei moti di Mercurio sono lo stesso di quelle 
di Venere; se non che le sue massime elongazioni dal Sole essendo 
minori, più difficili si rendono le sue osservazioni senza buoni cannoc- 
chiali, essendo quasi sempre immerso nella vira luce che lascia intor- 
no a se il Sole. Le massime elongazioni di Mercurio sono comprese 
in limiti più distanti di quelli di Venere, variando da 17* 36 fino 
.38’ so', cd essendo nel loro medio valore 3*" 58 '. Mercario pertanto 
si muoverà intorno al Sole in un’ orbita rientrante, alcun poco dal cir- 
colo diversa. Essa sarà compresa dentro l’orbita di Venere, e la sua 
distanza media dal Sole sarà incirca = sen 33° 58 '= o, 3 g, supposta 
la distanza della terra dal Sole come sopra = 1 . 

Mercurio e Venere, rimanendo in tutte le loro posizioni rapporto 
al Sole sempre ad esso più vicini della terra, vengono appellati pia- 
neti inferiori. 

Fenomeni osservaci nei moti di Marte, Giove, Saturno cd 
Urano: e nei nuovi piccolissimi pianeti Cerere, Giunone, 
Pallade e festa: 

-317. Molto dai precedenti differiscono i fenomeni osservati nel moto 
di questi pianeti; essendo però in tutti gli stessi, cosi analizzeremo 
({gcUi di Marte, dovendosi per glj altri stabilire i medqsuui ragionamenti. 
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Supporremo pertanto di avere ona serie illimitata di osservazioni 
di Marte ordinata come quella assunta per Venere . In primo luogo 
facilmente vedremo, che le sue longitudini e latitudini vanno giornal- 
mente variando in modo, che nello spazio di »3 mesi all’ incirca egli 
da occidente in oriente ha percorso i 36o" dell’ ecclittica, corrispon- 
dendo successivamente alle costellazioni tutte del Zodiaco. 

La sua latitudine è talora boreale, talora australe: durante una 
metà della sua rivoluzione essa è boreale, restando australe per I' ab 
tra metà. I punti, nei qnali la latitudine di boreale diviene australe, 
e di australe ritorna boreale corrispondono a longitudini differenti ai- 
l’ incirca di i 8 o“, ed essendo la massima latitudine boreale uguale alla 
massima australe, se ne può di già inferire, che la sua orbita é una 
curva rientrante situata nel piano di un circolo massimo della sfera 
celeste non molto inclinato all’ ecclittica, poiché le sue latitudini au- 
strali e boreali si mantengono sempre abbastanza piccole. 

Confrontando le posizioni osservate di Marte con quelle del Sole, 
si noteranno i seguenti fenomeni: 1 .* Marte non è sottoposto a fasi 
cosi varie come Venere e Mercurio. 2 .° La sua elongazione non è li- 
stretta in limiti angusti, come quella di Venere, ina passa successiva- 
mente per tutti gli angoli da o” fino a 36o°. 3." Marte si trova alter- 
nativamente in opposizione ed in congiunzione col Sole, passando nel 
primo caso al meridiano verso la mezza notte, e nel secondo verso 
mezzogiorno. 4** Il diametro apparente di Marte è maggiore verso le 
opposizioni, che verso le congiunzioni , onde dcducesi essere nel pri- 
mo caso più vicino alla terra, che nel secondo . 5." li suo disco non 
apparisce perfettamente rotondo, ma oblongo verso le quadrature: dal 
che si può dedurre, che egli é un corpo opaco soltanto a noi visibile 
in quanto che egli è illuminato dal Sole; e siccome non è sottoposto 
a fasi, come quelle ili Venere, né mai sparisce per l’osservatore della 
terra, cosi se ne può tosto inferire che 1 ’ orbita da lui percorsa com- 
prende dentro di se nello spazio il Sole c la terra. Egli c appunto 
per ciò che la sua elongazione non è ristretta a limiti determinati, ma 
passa successivamente per tutti i valori dei quattro retti della cireon- 
lerenza. 8 .° Tutte le volte che Marte trovasi in opposizione egli ha 
un moto retrogrado, il quale va diminuendo, mentre si allontana dal- 
l’opposizione fino a ridursi = o verso le quadrature; sembra allora 
per qualche giorno stazionario: quindi il suo moto diurno volgesi in 
moto diretto, da principio piccolissimo ; va in seguito crescendo avvi- 
cinandosi alla congiunzione superiore, ove ha il massimo ruoto diurno 
diretto; passata la congiunzione il suo moto diurno diminuisce, finché 
verso l’ altra quadratura apparisce di nuovo stazionario per ritornare 
fetrogrado nell’ avvicinarsi alla sua opposizione. 

218 . Le stesse apparenze all’ incirca si presentano nel moto degli' 
yol. 1 . 3o 


Digitized by Google 


*3i . . 

altri pianeti; esse da qncste non diflTeriscono elle nella durata delle re- 
trogradazioni, dei movimenti diretti, c delle loro rivoluzioni attorno al 
cielo stellato. 

Si può dedurre da tutto ciò che le orbite dei pianeti superiori 
sono curve, pinne, rientranti, situate in diversi piani piu o meno a 
quello dell’ ecclittiea inclinati, e che la forza centripeta, la quale trat- 
tiene questi corpi nelle loro orbite non è certamente diretta verso la 
terra . Essendosi già dimostrato che Venere e Mercurio si ravvolgono 
intorno al Sole, sarà questo probabilmente il centro dei movimenti 
tutti planetarj . Varj Filosofi dell’ antichità adottarono già questo si- 
stema; ma al celebre Copernico siamo debitori di avere felicemente 
con solidi argomenti, e con un esame accurato delle osservazioni di- 
mostralo questa verità, e di aver riprodotto un’ipotesi, la quale per 
la felicità con cui spiega tutti i fenomeni osservati, per la sua con- 
gruenza con i principi meccanici , e per la sua semplicità si eleva al 
posto di una geometrica proposizione . Prima però di passare all’ espo- 
sizione del sistema Copernicano fa d’ uopo esporre come determinare 
si possa con le osservazioni la durala delle rivoluzioni dei pianeti. 


Rivoluzioni sinodiche, periodiche e siderali dei pianeti. 

il q. Il tempo che un pianeta impiega a ritornare alla stessa posi- 
zione rapporto al Sole si appella rivoluzione sinodica ; il tempo che 
egli impiega a ritornare alla stessa longitudine eliocentrica si chiama 
rivoluzione periodica ; ed il tempo impiegato a ritornare in congiun- 
zione relativamente ad una stessa stella appellasi rivoluzione siderale . 

Le rivoluzioni sinodiche dei pianeti si deducono immediatamente 
dall’ intervallo di tempo compreso fra due consecutive congiunzioni, o 
fra due consecutive opposizioni . .Siccome presi consecutivamente que- 
sti intervalli non sono troppo fra loro uguali , ma ora si riscontrano 
maggiori, ed ora minori di nn limite medio, così qualora vogliasi la 
vera durala media della rivoluzione sinodica, conviene fra loro con- 
frontare due opposizioni o due congiunzioni dello stesso pianeta, le 
più remote clic ottenere si possano dalla storia dell’ Astronomia . Di- 
videndo allora il numero dei giorni, ore e minuti per il numero intero 
delle trascorse rivoluzioni sinodiche, se ne otterrà la sua durata me- 
dia con precisione tanto maggiore , quanto più grande fu l’ intervallo 
delle osservazioni . 

Sia ora la dnrata della rivoluzione sinodica di un pianeta in gior- 
ni =5; il moto medio diurno sinodico da occidente verso oriente = j; 
il suo moto diurno periodico — pi sia inoltre il moto medio diurno 
periodico del Sole = r. Sarà per i pianeti inferiori, che hanno un 
moto diurno maggiore di quello del Sole s = p — <r ; e per i supc- 
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liori s ss <r — p . Quindi avremo p = r±S, Valendo il segno + per 
i pianeti inferiori, il segno — per i superiori. Sia T il numero dei 
giorni necessarj perchè si compia la rivoluzione tropica del pianeta. 

_ . . , 36o 36o 

Sarà evidentemente T — . 

p <r -± s 

Frattanto è facile vedere, che s = — — , <r s=— — , A essendo la dura* 

ò A 

ta dell'anno tropico = 365 ! , >^>>5 (§82); sostituiti questi valori in quello 
A S A 

di T, si ottiene T — — 5 — ? , adoperando sempre il segno 

Oi/i 1 ±/i ! o 

-q- per i pianeti inferiori , il segno — per i superiori. Conosciuto V 
si avrà il moto diurno p del pianeta = , 


aao. Si puh anche direttamente ottenere il tempo della media rw 
votazione periodica del pianeta, confrontando le longitudini osservate 
in due opposizioni, o in due congiunzioni fra loro molto remote con 
la differenza dei tempi. In fatti è facile a vedere, che nelle opposi- 
zioni e nelle congiunzioni superiori la longitudine geocentrica osserva- 
ta uguaglia quella veduta dal centro del Sole, attorno a cui i movi- 
menti dei pianeti si dimostreranno pili regolari in appresso; nelle con- 

f (unzioni inferiori ne differisce di 180° esattamente. Chiamando quindi 
. la longitudine nella prima opposizione, L' nella seconda, n il nu- 
mero delle circonferenze intere percorse dal pianeta, t la differenza 
dei tempi osservata e ridotta in giorni e parti di giorno, sarà l’ an- 
golo percorso dal pianeta fra le due osservazioni = n 36o -(- L — L , 

, ,, .. t\ 3Go — 1 — L — ■ L . ,, 

cd il moto medio diurno = ; quindi 


T 


36o 


n 36o -+- L — L n -4- (L — L) : 36o 


Si dimostrerà in seguita, che i moti dei pianeti veduti anche dal 
centro del Sole sono sottoposti ad alcune irregolarità, o vogliamo dire 
equazioni, ta qnali dipendono dalle loro posizioni nella loro orbita’, c 
sono simili a quelle correzioni che si adoperarono per il Sole e per 
la Luna per ridurre le posizioni medie alle vere. Siccome esse ritor- 
nano le medesime alle medesime posizioni del pianeta, così si otterrà 
una maggiore precisione o confrontando insieme due opposizioni corri- 
spondenti a longitudini fra loro poco diverse, o tenendo conto me- 
diante le tavole dei pianeti già costruite di queste equazioni. Daremo 
in seguito un metodo per correggere gli elementi delle orbite plane- 
tarie già presso a poco conosciuti. Frattanto supporremo che per una 
prima cognizione dei moti medj si confrontino insieme le opposizioni 
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dei pianeti corrispondenti a longitudini poco fra loro diverse, come ac- 
cade nel segnente esempio relativo a Marte . 

L’anno i 683 agli 11 Aprile o H 1 i' al meridiano di Parigi Marte 
era in opposizione, secondo Cassini, e la sua longitudine eliocentrica 
(uguale allora alla geocentrica) era = 201' 4» 3 o". L’anno 1809 il 
giorno 8 Aprile a 13 11 5 o' 35 " al meridiano di Padova, corrispondenti 
0 i 3 * 12' 25 " per il meridiano di Parigi, Marte, giusta le mie osscr- 
vazioni, fu in opposizione, e la sua longitudine era = 198" 4-5’ 54, 9 
(Meni- della So e te t II Ita!, voi. A/’). Si domanda dietro queste os- 
servazioni la durata della sua rivoluzione sinodica e periodica, suppo- 
nendo che siasi presso a poco riconosciuto, che la durata della sua 
rivoluzione sinodica è = -80 giorni. L’intervallo delle due osserva- 
zioni, avuto il debito riguardo ai bisestili, è di giorni 
46017, i 3 h r 25 " = 46017,54265, nel quale intervallo di tempo 
filarle ha percorso 69 rivoluzioni sinodiche esattamente . Quindi 

_ 46017,54265 

" — 5 

A 365,24223 


779,95835 . Quindi si formerà 


T = 


1 — A : S 


0,46828(2 


= 686,91254 


Si deduce ili qui il molo diurno = o’ 3 i' 26 704, ed il moto 
annuo = 191° 17' 26" 78 (per l’anno di 365 ). Dietro questo risul- 
tamenlo è facile vedere, che nell’intervallo di 46017*, 0(265 sono 
■comprese poco meno che 67 rivoluzioni . Fatto n = 66 ; 

U — L, t= 357’ 4 24", 9 , colla seconda formula troveremo 
T = 686 *, 91234 dalla supcriore pochissimo diversa. 

Determinata la durata della rivoluzione periodica in un pianeta, 
nulla di più facile che rassegnare la durata della rivoluzione siderea 
o assoluta. In fatti supponendo che il moto annuo periodico del pia- 
meta sia espresso per n, e che la retrogradazione dell’equinozio a cui 
esso si riferisce sia in 365 * = 5 o", z 5 , sarà la durata della rivoli*- 

. . . 36 o . 365 

zione siderale = — - — — . 

n — 5 o-, z 5 

so, ponendo come sopra n = 191° 17' 26", 78, troveremo la rivolu- 
zione siderea di filarte = 686,96263 = 686* 23 h 6' 11", 2. 

Questi risultamcnti fondati sopra un unico confronto non si devono 
riputare esattissimi. Essi però sono molto vicini al vero, come appa- 
risce dalia seguente tavola, ove ho riunito le durate delle rivoluzioni 
siderali dei pianeti dedotte dal confronto delle osservazioni, ponendo 
eziandio la terra fra il numero dei pianeti, la cui rivoluzione sidernl* 
uguaglia quella del Sole, come si mostrerà nell’ articolo seguente . 


Applicata questa formula al nostro ca- 
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Rivoluzione siderale 

Movimento tropico 
per 365 % z 5 

Moto diurno 

Mercurio . . 

8 7.% 969^580 

4 ci, . 54 ° 44 ' 29", 0 

4 ° 5 ' 3 2" 

Venere .... 

2 2 1 , 700824.0 

1 225 11 3 1 , 8 

1 36 8 

Terra .... 

365 , «563835 

1 0 027,5 

0 5 q 8,3 

Marte .... 

686 , 9796186 

0 iqi i 5 i ,3 

0 3 i 17 

Giove .... 

433 z , 0963076 

0 3 o 21 46 , 5 

0 4 5 g , 3 

Saturno. . . 

10758 , 96984.00 

0 1214 7,0 

0 2 0,6 

Urano 0 Ilcrschel 

3 o 688 , 71 26872 

0 4 1 7 54 , 8 

0 0 4* , 4 


Quanto ai quattro novissimi pianeti Cerere, Giunone, Pallude e 
Vesta essi hanno una rivoluzione tropica compresa fra quella di Marte 
c Giove . Non gli abbiamo qui inseriti riserbandoci a riferire gli ele- 
menti delle loro orbite nel quadro generale delle orbite planetarie, che 
trovasi in fine di questo volume. 

Esposizione del sistema di Copernico . 

2Zi. Nicoli Copernico nato a Thorn in Prussia nel 1.472 tro- 
vando insufficienti e complicati i sistemi astronomici allora spiegati 
nelle scuole, giusta i quali collocavasi la terra nel centro dell’ univer- 
so, per farle rivolgere intorno giornalmente la sfera celeste, c sopra 
essa trasportare in direzioni particolari i pianeti , ebbe la felice idea 
di richiamare a nuovo esame 1 ’ antico sistema da Pitagora c dai suoi 
seguaci adottato, nel quale assumevasi il Sole come centro del siste- 
ma planetario, c attorno ad esso faccvansi in orbite particolari c de- 
terminate ravvolgere la terra con gli altri pianeti. 

Dopo avere attentamente considerato l’ipotesi Pitagorica, vide 
che colla medesima potevansi mirabilmente spiegare tutti i fenomeni 
osservati nei varj movimenti dei pianeti, ricondusse in campo nuova- 
mente l’idea del moto della terra, ed adornò con tanta sagacità il 
suo sistema, che pervenne felicemente a spiegare non solo tutte le di- 
verse apparenze dei moti celesti, ma eziandio a formare dietro di esso 
delle tavole astronomiche molto più esatte di quelle di Tolomeo e di 
Alfonso allora in uso. Ecco in poche linee il suo sistema. 

Fingesi il Soie immobile nel centro del sistema planetario: ed at- 
torno al medesimo si ravvolgono i pianeti nella costante direzione da 
occidente in oriente in orbile presso a poco circolari di raggio tanto 
più granile, quanto maggiore è il tempo della loro rivoluzione perio- 
dica sopra determinato. Cosi l’ordine delle orbite planetarie rapporto 
alla loro distanza dal Sole sarò i.° Mercurio, 2. 0 Venere, 3 .” la 'l'erra, 
4 -° Marte, 5 .” Giove. 6.° Saturno, 7." Urano o llcrschcl cosi chia- 
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mata dal nome del suo inventore, il quale lo riconobbe nell’anno 
1 moti angolari di questi pianeti intorno al centro del Sole sono pres- 
so a poco costanti ed uguali ai loro moti mcdj, ed in conseguenza in- 
versamente proporzionali alle durate delle loro rivoluzioni. Cosi sono 
essi tanto minori, quanto più distanti trovansi dal centro del Sole . 

Quanto alla terra, che forma il terzo pianeta del sistema solare, 
suppone Copernico, che essa sia condotta intorno al Sole in modo 
che il suo centro percorra esattamente l’orbita ellittica, che a noi sem- 
bra il Sole percorrere in un anno. Di più assume nella terra un moto 
di rotazione da occidente verso oriente intorno ad un asse perpendi- 
colare all’ equatore, e talmente disposto che egli rimanga sempre pa- 
rafilo a se stesso in tutte le posizioni, per le quali passa il centra 
della terra nella sua orbita annua. Questa rotazione si compie nello 
spazio d’ un giorno, o più esattamente in 23 h 56 4s°9« 

Per ultimo tutti i punti del sistema planetario sono situati in una 
distanza infinita da ogni stella fissa, c quindi dall'apparente cielo stel- 
lato, di modo che l’ asse dell’ equatore terrestre rimanendo sempre a 
se stesso parafilo, sembri incontrare in ogni tempo dell’anno la volta 
celeste in due punti fissi, che ne costituiscono i poli. 

212 . L’osservazione ci ha incontrastabilmente dimostrato, che la 
Luna ravvolgesi intorno alla terra in un’orbita determinata. Dopo l’ in- 
venzione dei telescopi Giove si osservò accompagnato da quattro pic- 
cole stelle, che sembrano avvolgersi intorno ad esso, come intorno ad 
un centro de’ loro movimenti. Saturno si vede accompagnato da sette 
piccolissimi astri, ed Urano da sci. Questi corpi ebe girano intorno 
alla terra, a Giove ed a Saturno, come centri de’ loro moti, appcllans'i 
pianeti secondar/ y o anche satelliti. Esamineremo in seguilo i moti 
dei satelliti di Giove, Saturno ed Urano. Frattanto dobbiamo avver- 
tire ebe Copernico per rappresentare i movimenti della Luna, solo sa- 
tellite conosciuto al suo tempo, ed i suoi seguaci in appresso suppon- 
gono i centri della, terra, di Giove, di Saturno, di Urano trasportati 
nelle loro orbite intorno al Sole, ed accompagnati al tempo stesso 
dalle orbite dei loro rispettivi satelliti, le quali vengono da essi per- 
corse nello stesso modo che le percorrerebbero, se i pianeti principali^ 
centri dei loro moti, fossero in quiete. La figura 48 rappresenta un 
sistema planetario giusta la esposta ipotesi Copernicana. 11 Sole oc- 
cupa il centro del sistema, e intorno ad esso si ravvolgono in orbite 
pressoché circolari i pianeti nell’ordine sopra riferito. La terra vedesi 
circondata da un minore circolo rappresentante l’ orbila della Luna , 
che seco sembra trasportare nella sua orbita annua, Giove da quat- 
tro, Saturno da sette, Urano da sei. I pianeti stessi vengono dai loro 
simboli rispettivi in essa figura distinti. 

2ì 3. 11 sistema Copernicano finora esposto soddisfa a meraviglia a 
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tutli i fenomeni osservati nei moti celesti. In primo luogo qualunque 
movimento si abbia la terra nello spazio, essendo questo connine a 
tutti gli esseri sopra di essa esistenti, noi non potremo percepirlo, e 
ci crederemo sopra di essa in quiete, perchè in virtù di questo moto 
comune • noi, cd a tatti gli oggetti clic ci circondano, noi rapporto 
ad essi conserviamo la medesima posizione. Attribuiremo perciò agli 
oggetti che sono fuori della terra lo stesso nostro movimento rivolto 
in senso contrario, egualmente die in un naviglio con celerilà tras- 
portato sulla superficie delle acque noi ci crediamo in quiete, mentre 
Sembrano muoversi in contraria parte il lido del mare, e gli oggetti 
tatti situati fuori del medesimo. 


Quindi avendo la terra »m molo di rotazione intorno ad un asse 
perpendicolare all’equatore, e diretto da occidente verso oriente, noi 
ignari di questo moto giudicheremo che gli astri tatti siano mossi da 
oriente verso occidente con la stessa nostra celerità angolare, percor- 
rendo nello stesso tempo circoli in piani perpendicolari all' asse della 
rotazione terrestre, e quindi paralelh all' equatore . Sembrerà adunque 
ai nostri sensi che la sfera celeste ruoti intorno ai poli dell’equatore, 
compiendo nello spazio di >4 ore la sua rivoluzione, e cosi rapporto 
al moto diurno avranno luogo le stesse apparenze che abbiamo altro- 
ve descritte. 


In secondo luogo, in qualunque punto della sna orbita venga dal 
suo moto annuo trasportata la terra, non percepirà essa il sno cam- 
biamento di sito rapporto all’equinozio, cd il Sole sebbene immobile 
nel centro del sistema, verrà sempre dall’ osservatore terrestre giudi- 
cato in un punto del cielo stellato opposto a quello, a cui la terra 
corrisponde . La longitudine del Sole vednta dalia terra differirà per- 
ciò ad ogni istante da quella della terra di 180 gradi, e quindi il Sole 
sembrerà precisamente dotato delle stesse variazioni in longitudine, di 
cui gode fa terra, e parrà intorno ad essa avvolgersi in un’orbita 
perfettamente ugnale a quella dalla medesima descritta . I fenomeni del 
moto diurno degli astri, e del moto annuo del Sole sono adunque nel 
sistema Copernicano con molta semplicità rappresentati. Vediamo se 
con uguale semplicità si rappresentano i fenomeni del moto annuo dei 
pianeti, e principiamo dai pianeti inferiori. 

214. (Fig. 4 g) Rappresenti S il centro del Sole, M V V l’orbita 
di Venere da essa percorsa intorno al Sole nella direzione M V V ; 
QPT l’orbita della terra descritta nella stessa direzione QP 7 ’; «SY 
la linea degli equinozj ; Y Q G' il cielo stellato ad una distanza infi- 
nita, a cui il Sole ed i pianeti tutti sono riferiti dall’ osservatore ter-' 
restre. 


Essendo .la terra in T. , il Sole in S, Venere in Venere cd il 
Sole sono dalla terra riferiti nel cielo stellato ad una stessa longitu- 
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«tino CY, c così sembra allora il pianeta nella sua congiunzione su- 
periore. Passi la terra in un giorno «la T in f, e Venero «la A' in y 
percorrendo intorno al centro «lei Sole un angolo A' .V i>> 7’ Ve prin- 
cipierà allora ad allontanarsi dalla congiunzione, e veduta dalla turar 
apparirà in G con una longitudine GY>GY. 11 suo molo apparirà 
diretto, come in fatti si osserva. 

Allontanandosi Venere 'dalla congiimziorve supcriore V per venire 
alla congiunzione inferiore in A'', il suo moto diretto va diniiuueiuto, 
poiché la posizione dell’ orbita di Venere di piu in piu s’ inclina a 
«pialla porzione di orbita terrestre ove trovasi fa terra, e«l il suo moto 
assoluto diurno veduto obbliijuamcntc apparirà minore . Prima che la 
terra e Venere giungano in 7’, A' passeranno rispettivamente in «lue 
istanti successivi per punti tali A, //, A, II che t raggi visuali //A, 
Il li siano paralcìli, ed allora Venere riferita nel ciclo stellalo lungo 
queste linee apparirà immobile , poiché ic lince paralelle ad una «li- 
stanza infinita sembrano concorrere in un medesimo punto. 

Dopo che Venere c la terra si trovarono in «piesta posizione, la 
sua longitudine geocentrica, che lino allora di giorno in giorno andava 
aumentando, principia a diminuire, Vcucrc diviene retrograda, c nelle 
sue congiunzioni inferiori apparisce retrograda, come apertamente si 
vede dalla posizione, a cui nel cielo stellalo sono riferiti i due punti 
A", e, nei quali trovasi Venere in due giorni consecutivi dalla terra 
esistente nei medesimi giorni in T, t. Dopo la congiunzione inferiore 
il moto retrogrado di Venere giornalmente diminuisce, finché iliriene 
stazionaria in una elongazione dal Sole presso a poco uguale a quella 
in cui lo era avanti la congiunzione. Torna quindi diretta per ripas- 
sare alla congiunzione supcriore. Hanno dunque luogo nel sistema Co- 
pernicano apparenze tali, che sono esattamente conformi ai fenomeni 
osservali nei movimenti «lei pianeti inferiori. 

ìz5. Passando ora alla spiegazione delle apparenze relative ai pia- 
neti superiori; sia ( Fig . 5o) S il centro del Sole, PTII l’orbita della 
terra, Q M M‘ 1’ orbila di nn qualunque pianeta superiore, per es. di 
JVIarte, Y G G' il cielo stellato, S Y la linea degli equinozj. Essendo 
la terra in 7’, Marte in 71/, il Sole in S, il pianeta vedesi dalla terra 
in opposizione «ol Sole, c vien riferito al punto G con una longitu- 
dine G Y . Nel giorno seguente la terra essendo giunta in t, e Marie 
in ni in modo che sia T S t > JÌI S m, sarà il pianeta veduto lungo 
fra, e riferito in g. Così la sua longitudine avendo diminuito appa- 
rirà retrogrado. 

Crescendo 1’ elongazione di Marte, si allontana vieppiù dall’oppo- 
sizione, ed il suo moto retrogrado diminuisce finché sia fa terra giunta 
in II, ed il pianeta in A in posizione tale che le due linee II A, II fi 
da due successici luoghi dell? terra condotte ai corrispondenti pinti 
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del pianeta siano paralelle. Allora Marte é stazionario; quindi il suo 
molo geocentrico diviene diretto, e diretto é pure nella sua congiun- 
zione col Sole in M\ la terra essendo in 7’: poiché allora passala la 
terra in f, ed il pianeta in ni , viene riferito al punto g sotto una 
longitudine g G Y maggiore della G'CY che aveva in congiunzione. 

Dopo la congiunzione, il suo moto diretto va di giorno in giorno 
diminuendo finche ritorna il pianeta stazionario in una elongazione 
presso a poco uguale a quella che aveva quando fu stazionario avanti 
la congiunzione; si fa quindi nuovamente retrogrado, ed il suo molo 
retrogrado diurno aumenta fino a che siasi ricondotto alla sua oppo- 
sizione col Sole . Queste apparenze combinando esattamente coi feno- 
meni osservati, confermano l’ipotesi Copernicana, la quale riceve la 
sua ultima prova nei piccoli movimenti delle aberrazioni delle stelle 
fìsse, come verrà a suo tempo esposto, 

226 . Per non dovere piu riprendere queste materie passiamo a de- 
terminare il tempo, in cui un pianeta veduto dalla terra deve compa- 
rire stazionario, e per semplificare la ricerca, supponiamo le orbite del 
pianeta e della terra circolari comprese ambedue nel medesimo piano, 
c percorse uniformemente . 

Rappresentando, come sopra ( Fig . 5o), PTII l’orbita della terra, 
QlHhh l’orbita di un pianeta (in questo caso superiore), siano //, A 
le posizioni della terra e del pianeta al momento in cui sembra sta- 
zionario, c riferiscasi la loro posizione alla linea STO, in cui il pia- 
neta compariva in opposizione. Condotte perciò dai punti //, A lo 
perpendicolari Ufi, hr , pongasi S /? = x , // R=y, S r=:r', 
r h = y\ S T= a, S Jkf = a ; il moto diurno della terra = n , quello 
del pianeta = ri. Sia per ultimo t il tempo impiegalo dalla terra e 
dal pianeta a percorrere gli archi 7YZ, M A espresso in giorni, e va- 
lutato dall’ opposizione . Sarà l’angolo 7’ iS // = nt, e l’angolo 
M S li = ri t , onde l’angolo di commutazione A S H = (n — ri)t. 
Avremo poi 

i = aco««t, y = a sen n f, x = a cos ri t , /=a'senn'f. 

Chiamato < p l’angolo che la linea //A prolungata fa con la linea 
S G, sarà <p la quantità, di cui il pianeta ha retrogradato dopo l’op- 
posizione . Ora egli c evidente dalla Geometria analitica, che 

tang <p = 


_ y — r 


a sen n t — a sen n t 


Affinché poi ì punti //, h 

x — x a cos n t — a cos n t 
appartengano alle stazioni del pianeta bisogna che la linea H' li con- 
dotta nell’istante seguente dalia terra al pianeta rimanga pnralella alla 
linea 77 A, c perciò faccia con l’asse delle x uno stesso angolo <p . 
Quindi per una piccola variazione data al tempo f, tang <p rimane co- 
stante, e perciò B o . Differenziando il valore di tang $ 

vou 1. Si 
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rapporto a t , ponendo il suo differenziale diriso per dt= o, dopo 

le opportune riduzioni, si troverà 

, a' ri -f- ri' ri , . 

v 1 (n ri) a ri w 

dalla quale si otterrà ancora 

/ -, . \/(ri' — a')\/(a' n' — a’ ri') 

scn (ri — n ) f = bU: L ¥ . V- 1 . . . ( 2 ) 

<Z fl (/l -f- 72 ) V ' 

Queste equazioni daranno la quantità (n — ri) f, clic posta = fi, por- 

Q 

geni / -, . Siccome ad uno stesso coseno corrispondono due 

archi ugnali, uno positivo, l’altro negativo, così il pianeta sarà ad 
eguali intervalli dall’opposizione stazionario, e quindi apparirà due 
volte stazionario in una stessa rivoluzione sinodica. 

Determinato il tempo f, in cui il pianeta apparisce stazionario dopo 
l’opposizione, si calcolerà la mezza retrogradazione mediante la formula 


tang <p = 


a sen ni — a scn n t 


( 3 ) 


a cos n t — a cos n t 
e quindi i <p sarà l’arco dell’ intera retrogradazione. 

Sarà eziandio molto facile di determinare 1’ elongazione pel tempo 
delle stazioni, ossia l’angolo hHS rappresentante la differenza delle 
longitudini geocentriche del Sole e del pianeta . Ponendo in fatti il suo 
supplemento /i//A r =c, condotta la perpendicolare h N sul raggio 

c wr i , ri sen (n — ri) t 

o li prolungalo , sara evidentemente tang e = — ; — 1 : — , 

1 6 ’ 6 ri cos (n — n)t — a 

c sostituiti i valori di sen (ri — ri) t , cos (n — ri) t dati dalle equa- 
zioni (ì), (z), fatte le debile riduzioni, si troverà 

r/(a‘ n ' — ri' ri') ... 

tang e = - — ^ ...(/{.) 
ri i/(a * — a') 

il-]. Scolio. Si dimostrerà fra poco, che chiamando 7% T i 
tempi delle rivoluzioni siderali di due pianeti, per esempio di T e di 
si ha T‘ : T'‘ : : a' : a' s , dalla quale proporzione, posto a' = A 5 T‘, 
rilevasi a' s =A s T’’, e perciò a = k 7’“', a = kT'" i . D’altra parte 

ri — z or T'~'. Introducendo questi va- 
lori nella equazione (ì), essa diviene 


•i 2 *7T r „ 

si ha n = •— s= 2 or / 


cos (n — ri) 1 1 


( 7 1 T') ’' 8 (T 7 1,5 -f- T'"’) 


, la quale porge il tempo t 


T-+- T 

per la durata delle rivoluzioni siderali osservate. 

L’ equazione (|) si può ancora scrivere sotto la forma 
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tang c = ^ / /(a’ 4 T — — a , ) = | / /(a 1 -^ r — a) 


ed osservando che T ' : T‘ = a 1 : a’, essa cangiasi nella seguente 
tang e = a [/{a — a) : (/(a* — a’) a = a : \/(a a) a . 
Posta la distanza media della terra dal Sole = a — i , si otlic 
a 


tans e = , formula dovuta a Keill, e dà l’elongazione ili 

!/(«'-+- 0 . - - 
nn pianeta quando e stazionario, supponendo che si muova in un cir- 
colo nel piano dell’ cccliltica. 

Se poi avremo osservato 1* angolo c, quando il pianeta era stazio- 

. , tang e 4 - 1 / ( 4 -f- tang’ e) . , r , 

nano, troveremo a = 2 - — 2 — L tang e, la qual iormula 

servirà a darci una prima idea della distanza del pianeta dal Sole, 
prendendo per unità quella della terra dal Sole. 11 valore di a' sarch- 
ile esalto nelle condizioni assunte dal problema, le quali a vero dire 
non sono che troppo poco corrispondenti al caso della natura. 


CAPITOLO XVII. 


Prime ricerche intorno all’ orbita dei pianeti. 

Problema I. Jj sporre i melodi opportuni per determinare d<( 
una lunga serie d’osservazioni la posizione del piano dell’orbita di 
un pianeta rapporto al piano deir ecclittica . 

228 . Sia (f'ig. 5i) A’ il centro del Sole, P un punto dell’orbita 
del pianeta, in cui ad un qualunque tempo ritrovasi. Rappresentando 
il piano della tavola quello dell’ ecclittica, sia SX la linea degli equi* 
nozj , Y I’ equinozio di primavera , S Q, I intersezione del piano del- 
l’ orbita del pianeta coll’ ecclittica, a cui gli Astronomi danno il nome 
di linea dei nodi, ed rappresenti quel punto del ciclo stellato, a 
cui corrispondere sembra il pianeta passando dall’ emisfero australe ncl- 
1 ’ emisfero boreale dell’ ecclittica, al qual punto dassi il nome di nodo 
ascendente. Sarà la sua posizione determinata dall’angolo Q, S V , a 
cui dassi il nome di longitudine del nodo ascendente . Posto ciò, dal 
ponto P si abbassi nel piano dell’ cccliltica la perpendicolare PB. e 
si conduca da B la BA perpendicolare alla linea degli equino*) . Con- 
dotta inoltre la retta BU perpendicolare ad S fi, e la Pi), sarà' 
B l) P l' inclinazione del piano dell’orbita del pianeta al piano dcll’cc- 
elilticn. L’angolo BS Y h la longitudine eliocentrica del pianeta : : 
PSB la sua latitudine eliocentrica. 
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Del pari, se allo stesso istante Th il centro della terra, condotta 
per il punto T ona linea T Y' paralclla ad 5 Y, sarà BT Y' la lon- 
gitudine geocentrica del pianeta; PTB la sua latitudine geocentrica ; 
TSY sarà la longitudine eliocentrica della terra, che uguaglia sem- 
pre quella del Sole — 180°. Premesse queste cose, domandasi l’equa- 
zione del piano dell’ orbita del pianeta. 

Pongasi A S — x ^ BA=y , BP = z: l’inclinazione dell'orbita 
BDP = i , l’angolo SZSY — a: sarà z = B D tang i ; ora 
B 1 ) = B E cos <1 = (y — x tang a) cos a , dunque 
1 — y tang i cos ai — x tang i sen a», e questa sarà l’equazione del piano 
dell orbita data per le coordinale del pianeta relative al centro del Soie. 

Potremo ancora in essa introdurre le coordinate del centro della 
terra e del pianeta rapporto alla terra. In fatti ponendo A’f = A', 
Tt = K, Te = x, B e — y\ le coordinate geocentriche del pianeta 
saranno x\ y\ z . Avremo poi x = X x , y = Y-\-y % c perciò 
z'=* tang icos a — tang /sen a (X -+■ x') . . . (1) 

Si ponga ora S 7 ’= R, TB — g, la longitudine del Sole — A. 
e perciò l'angolo TSY = A — 180“. Sia inoltre la longitudine geo- 
centrica del pianeta, ossia l’angolo BTY —H, la sua latitudine geo- 
centrica = / 3 , avremo evidentemente X= — RcosA , l'= — RscnA , 
x = g cos oc, y = g sen <e, z — g tang (3 . . . Sostituendo questi valori 
nell’ equazione (1) otterremo la seguente 

g tang (2 — g tang i sen (ce — s>) — R tang 1 sen ( A — a) . . (z) 
la quale equazione ci somministra un rapporto fra le costanti i, a. che 
determinano la posizione dell’ orbita rapporto all’ eccliltica, la distanza 
accorciala g del pianeta dalla terra, la longitudine e la latitudine geo- 
centrica del pianeta, che immediatamente deduconsi dalle osservazio- 
ni. Da essa ricaveremo il modo di determinare coll’ osservazione le 
costanti i cil s. 

In primo luogo si determinerà a scegliendo una tale osservazione 
in cui fosse A = si == ce, ovvero A = si = 180 -|- oc. Poiché allora il 
pianeta essendo o in congiunzione, od in opposizione, la longitudine 
geocentrica è uguale all’eliocentrica. Dietro queste posizioni risulterà 
(2 c =o. Se adunque in una qualche opposizione, od in una qualche 
congiunzione, sarà (2 = o, allora la longitudine geocentrica osservata 
porgerà direttamente il valore di a, il quale sarà la longitudine del 
nodo ascendente, se la latitudine geocentrica passando per o di au- 
strale diviene boreale; differirà poi da questa di 180°, ossia sarà la 
longitudine del nodo discendente nel caso contrario. In una lunga se- 
rie di osservazioni non può mancarne una che goda dei proposti re- 
quisiti. Se poi, quando A = et, ovvero = 180 -4- et, non fosse esatta- 
mente ^so, ma soltanto piccolissimo si cercherebbe prima coll’ in- 
terpolazione di due successivi valori osservati di (2 il momento in cui 
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diviene s= o. Allora al valore di et aggiungendo il moto eliocentrico 
medio del pianeta, se l’ istante corrispondente a /3 = o segue 1' osser- 
vazione, o togliendolo se lo precede, si avrà il valore di a tanto più 
prossimo al vero, quanto minore sarà / 3 , poiché per un piccolo nu- 
mero di ore il moto medio dei pianeti non mollo differisce dal moto 
vero, massime per una prima approssimazione. 

Determinato in tal guisa t>. per determinare i si sceglierà una tale 
osservazione in cui fosse A — = o , ovvero = 180: in questa circo- 

stanza l’equazione (1) darà tang i = — tan a — donde il valore di i 
1 sen (A — a) 

sarà tanto meglio determinato, quanto più la quantità et — a si avvi- 
cinerà ad essere =90, ovvero 270". Che se la serie delle osserva- 
zioni non desse esattamente A — a = o, ma soltanto pìccolissimo, me- 
diante l’ interpolazione, si dedurranno i valori di « e di (ì corrispon- 
denti a questo caso . 

2:9. Scolio. Determinando per ogni pianeta del sistema solare la 
longitudine del suo nodo ascendente, c l'inclinazione dell’orbita all’ec- 
clittica per due epoche lontanissime, si riscontra fra i risultamenti una 
qualche differenza, ed esaminando più da vicino queste differenze si 
trova che esse vanno variando lentissimamcntc , cd in proporzione 
al tempo. Questi lentissimi movimenti, che per un piccolo numero di 
anni sono trascurabili, massime se trattisi di una prima indagine del- 
l’orbita, sono conosciuti sotto d nome di variazioni secolari del noilo 
e dell'inclinazione. La teoria dell’ attrazione universale spiega l’ori- 
gine di queste variazioni secolari, e nel tempo stesso ci assicura che 
sono di tal indole da far sempre oscillare le inclinazioni delle orbite 
planetarie in limiti assai ristretti. In (ine di questo volume daremo le 
longitudini dei nodi , e le inclinazioni delle orbite dei pianeti unita- 
mente alle loro variazioni secolari . 


Problema II. Data la posizione dell’ orbita di un pianeta, la 
sua longitudine e la latitudine geocentrica osservata , si domanda 
la sua distanza dalla terra, la sua distanza dal Sole, come anche 
la longitudine e latitudine eliocentrica corrispondente . 

ii-i n , . B tang i seti {A — s>) 

200. In primo luogo 1 enuaz. (aj da e — 2 - — 

1 0 1 W ® tang i sen (se — 41) — tang fi 

Ritenute le denominazioni del problema precedente, sia inoltre la lon- 
gitudine eliocentrica del pianeta BSY = l , la sua latitudine eliocen- 
trica PSB = \, la distanza B S projettata nel piano dell’ ccclittica 
= r. Avremo x = rcos /, y = r sen /, z = rtang X. Siccome poi era 
x = X x = — H cos A g cos « , 


Y + y = . 

ne dedurremo 


li sen A -f- g sen tt , 3 = s sj tang )3 , 
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r cos l — — R cos A - 4 - g cos et 1 
r scn / = — R scn A g sen x s (A) 
r tangX = g tang (ì \ 

le <j nati equazioni risolveranno sempre completamente il proposto pro- 
blema. Le prime due equazioni (A) si possono scrivere sotto una for- 
ma più comoda per il calcolo numerico delle incognite r, /. In fatti 
sommando la prima moltiplicata per seu J. colla seconda moltiplicata 
per — cos tt ; ovvero la prima moltiplicata per cosa colla seconda 
moltiplicata per sen et avremo 

r'i sen (et — l) — R scn (A — a) , r cos (et — /) = g — R cos ( A — x) . 
La j tritila divisa per la seconda tiara tang (oc — /); (juindi /=ct — (x — /)? 
sommandone i quadrali si otterrà r* = /i‘ a li g cos (^/ — x) -f- g‘ 

• <r 

La terza poi darà tangX = — lang fi. Conosciuti re K. sarà la di- 

/»• 

stanza P S del pianeta dal Sole = .. 

eos X 

z3i. Scolio. Se l’inclinazione j = o, allora essendo pure jì = o, 
riuscirà g indeterminato , ed in generale g sarà sempre mal determi- 
nato, se, come accade nella teoria dei pianeti, i e nn piccolo angolo. 
Perciò il metodo precedente non può condurre a risultamcnti molto 
sicuri . Siccome poi la ricerca dell orbita dei pianeti si riduce a co- 
noscere con precisione alquanti valori di r, di / c di X in diversi 
ponti dell’orbita, così esporremo nn altro metodo, col quale dedurre- 
mo dalle osservazioni le posizioni eliocentriche del pianeta in diversi 
punti della sua orbita. Consiste questo nel confrontare fra loro dne 
osservazioni distanti di una intera rivoluzione siderale del pianeta, nel 
qual caso essendo egli ritornato alla stessa posizione del cielo stella- 
to, le quantità r, l sono le medesime. Se pertanto indichiamo le quan- 
tità g, a, /?, A , /3 corrispondenti alla seconda osservazione per g , 

R\ A\ le prime due equazioni (A) applicale alle due osserva- 
zioni daranno 

r cos l — — R cos A -+- g cos x — • — R cos A' -+- g cos x 
r scn / = — R sen A -t- g sen x = — R sen A' -t- g scn a 
Eliminando ora da queste due equazioni prima g\ poi g , otterremo’ 
g sen ( x — x) — R sen(*' — A) — /!' scn (a' — A') 
g sen ( x — a) = R sen ( x — A) — R' sen (a — A ) 

Calcolale, mediante queste due equazioni, le distanze g , g' troveremo' 
L, r, X mediante le equazioni (A), e quindi dedurremo la distanza as- 
soluta P S del pianeta dal Sole , le quali quantità ricavate da ambe- 
due le osservazioni porgeranno una riprova del calcolo colf uniformità 
dei risili lamenti . 

Per I’ uso di questo metodo fa d’ uopo che la differenza dei tempi 
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delle osservazioni sin tignale precisamente alla intera rivoluzione side- 
rale del pianeta, perchè soltanto dopo averla compita il pianeta ritor- 
na alla stessa posizione nello spazio. Se nella serie delle osservazioni 
non esistessero due tali clic a questa condizione soddisfacessero, se nc 
scelgano due vicinissime, e quindi col moto geocentrico osservato si 
riduca una di esse all’ istante preciso, clic somministri la richiesta dif- 
ferenza dei tempi. Fa d'uopo inoltre che siano ambedue computate 
dalla stessa posizione dell' equinozio supposto (isso rapporto alle stelle. 
Quindi se le longitudini osservate siano riferite all’ equinozio mobile di 
primavera, si ridurranno le posizioni corrispondenti ad una di esse per 
esempio alla seconda, a quelle che avrebbero avuto luogo se la posi- 
zione dell’ equinozio fra la prima c seconda osservazione fosse rimasta 
costante togliendo da oc', A la quantità di cui nell’ intervallo dato ha 
retrogradato 1’ equinozio . 

Problema HI. Date le longitudini e latitudini eliocentriche di 
un pianeta , determinare la sua posizione nel piano dell’ orbita , e 
viceversa. 

232. Sia ( Fig . 3a) Y NL l’eccliltica veduta dal centro del Sole; 

Y NI l’intersezione del piano dell’orbita colla sfera celeste; N la po- 
sizione del nodo ascendente , cosicché la sua longitudine sia = Y N. 
L’angolo in A r sarà l’inclinazione dell’orbita del pianeta all’ecclitlica. 
Ad un istante qualunque il pianeta veduto dal centro del Sole venga 
riferito al punto /. Condotto l’arco IL perpendicolare all’ ccclilticu , 
e preso l’arco NY = ZVY, sarà LY la longitudine eliocentrica del 
pianeta, LI la sua latitudine eliocentrica; l’arco ZY determina la po- 
sizione del pianeta nell’orbita, ed appellasi dagli Astronomi longitudi- 
ne nell’ orbita. Posto pertanto YL = Z, Z,Z=A, Y ZV = Y ’N— Sì, 

Y l — P, l’angolo in N = t, proveremo, come nei §§ 14 . 8 -iig, che 
hanno luogo le seguenti equazioni 

cos ( P — Sì) = cos A cos (Z — Sì) , tang (P — SI) = - arlc ^ — , 

cos i 

la seconda delle quali svolgcsi nella serie 
P = l R" tang 1 i i scn 2 (Z — Sì) -+- i R" tang 4 $ i scn 4 (Z — Sì) -+- ... 
che è convergentissima nel caso di i molto piccolo, e porge con som- 
ma facilità la longitudine del pianeta nell’ orbita. 

Viceversa dato P ed Z, si avrà dalla seconda equazione 
tang (/— - Sì) = cos vtang (P — Sì) , 
donde per la serie 5 (Trig. IV) si ottiene 

1 = P — R ' tang* i i sen 2 (P — Sì) i -f- f R" tan{* 4 1 i sen 4 (P — f2) -f- . . . 

La latitudine eliocentrica X si troverà dalla formula 
sen X = sen i scn (P — Sì)., che tosto deducesi dalla considerazione del 
triangolo rettangolo NLl. 
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z33. Scolio I. E<rli c ora facile di vcrificar'e se l’ ipotesi finora as- 
sunta, clic l’ orbita ai uu pianeta sia compresa in un piano determi- 
nato, il quale passi per il centro del Sole, sia legittima. Affinché 
questa ipotesi sia legittima deve la latitudine eliocentrica dedotta 
dalle osservazioni combinare col valore di L l ricavato dalla formula 
scn A = sen i sen(P — ovvero dall'altra lang X = tang l'sen (/ — 

clic ci somministra la risoluzione del triangolo N l L ; siccome poi 
nna tale coincidenza ba luogo o esattamente, o con piccolissime dif- 
ferenze da principio trascurabili, così rimane essa verificala. 

In secondo luogo, se col secondo dei sovra indicati metodi sieno 
stale ridotte al Sole alquante osservazioni di un pianeta avanti e dopo 
il suo passaggio per il nodo, si potrà col loro mezzo determinare la 
posizione del nodo con molta precisione, facendo uso di qaello stesso 
metodo che abbiamo esposto nella teoria della Luna § i£z. 

a3£. Scolio IL Avendo coi metodi esposti nelle due proposizioni 
precedenti determinato per diverse osservazioni la distanza del pianeta 
dal centro del Sole, e fa longitudine nell’orbita, si troverà che le di- 
stanze non sono uguali, ed i movimenti angolari del pianeta non sono 
perfettamente uniformi. Costruendo la curva descritta per punti si 
scuoprirà in essa un’analogia coll’ellisse; e siccome l’ipotesi del moto 
ellittico rappresenta già assai bene il moto annuo della terra, così sa- 
remo indotti ad adottare l’ipotesi di un moto ellittico eziandio per i 
pianeti, c supporre quindi che essi descrivano intorno al centro del 
itole, come loco comune, altrettante ellissi di vario parametro e di ra- 
na posizione . In questa supposizione determineremo la ellissi dal pia- 
neta descritta mediante tre osservazioni ridotte al centro del Sole, la 
«piale, se soddisferà alle altre posizioni osservate, stabilirà la Tcrità 
dell’ ipotesi . Come poi determinare si debbano i parametri di questa 
ellisse, c la loro posizione nel piano dell’orbita, si rileva dal seguente 
Problema IV. Determinare l' ellisse, che passa per tre punti A, 
C , C dati da tre osservazioni rapporto al foco S situato nel cen- 
tro del Sole. 

z35. Sia (Fig. 52) S Y la linea fissa nell’orbita, da cui si conta- 
no le longitudini. Saranno dati dall’osservazione gli angoli ASY = n, 
BSY — ri, CSY =* ri\ ed i raggi vettori SA — r , SB — r , AC ■=!-". 

Il parametro incognito dell' ellisse sia = p, l’eccentricità — e, l’an- 
golo PSY, ossia la longitudine del perielio della cercata^plliasc = or. 
Li equazione polare dell’ ellisse dà le seguenti tre relazioni 

— =i-t-ecos(n ir), ^- = 1 4- e cos (n ir), ~ = 1 -f-c cos(n" — -ir), 

r r r 

dalle quali ricaveremo i valori delle incognite p, e, or. 

S« moltiplichiamo la prima equazione per sen («" — n') t la seconda 


Digitized by Google 


f scn(ri'-ri) 

sen(ri'-n) 

sen(7i'— tj)' 

\ r ~ 

r 

r" * 


ai{g 

per — sen (ti" — • tj), la terza per «en(/»' — ri), gommando i prodotti, 
otterremo la seguente 

) ~ scn(n"-n / ) — scn^”— n)-}-sen(n'— tj) 

-)-e [cos (n-ir) scn (ri'-ri) — cos (ti'-tt) scn («"-7i)-(-cos(rc"-Tr) sen (tj'-tj)] . 
Cambiando nel coefficiente di e i prodotti dei coseni per i seni in 
seni semplici, esso riduccsi identicamente = o. Perciò sarà 

[sen (ri‘ — ri) — sen ( ri ' — ri) -f- sen (ri — tj)] r r r" 

1 r r sen (ri’ — ti ) — r ri sen (ri" — n) -f- r r sen (ri — 71) * 
ove il denominatore uguaglia evidentemente il doppio dell’area del tri- 
angolo ABC. Affiochì: dunque il valore di p risulti con precisione 
determinato, i tre punti A, B , C non dovranno avvicinarsi ad essere 
in linea retta, ed in generale converrà procurare di scegliere osserva- 
zioni tali, che ri' — n avvicinandosi a 180°, ri' — ri, n — n si avvi- 
cinino più clic sia possibile a <jo“. 

Determinato p , due qualunque delle superiori equazioni daranno i 

valori di e e di or. Cosi le due prime, ponendo — * — 1 — q. 


-7 — 1 = 7' divengono e cos (n — or) = < 7 , e cos (ri — or) = q , le 

3 uali, essendo simili a quelle del § i54, si risolvono allo stesso mo- 
o . Essendo adunque h un angolo arbitrario , coll’ analisi esposta nel 
citato luogo si troverà 

c sen (or — h) = [y'cos (71 — li) — q cos (71' — A)] : sen (ri — ri) 

e cos (or — h) = (q sen (n — h ) — q sen (tj — h ) ] : sen (ti' —ri). 

Ponendo h = + (ri -+- 71), si ottiene 

e scn [or — t(n'-(- „)] ?JZL? ; 

a seu t (n — tj) 

e cos [or — i (71' -4- 71) ] = f+l ; 

• 2 cos -f (« — ri) 

Dividendo la prima per la seconda si ha 

tang [or — t (ri -+- tj)] = IZLl col i (ri — ri) . 

1 ri- q 

Determinato 1 angolo or — f (tj -(-ti), le due precedenti dovransi 
accordare a dare per e lo stesso valore. 

*36. Scolio /. Calcolando col metodo esposto in questo proble- 
ma la posizione dei pcrielj e delle eccentricità delle orbite dei pia- 
neti ad epoche lontanissime, si è riconosciuto che sì quelli che que- 
ste sono sottoposte a lentissime variazioni secolari simili a quelle del 
perielio, ed eccentricità dell’orbita terrestre, e solo in quantità da 
voi. 1. 3 a 
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«molle «liffercnti. T.a teoria «Ielle reciproche attrazioni spicca l'origine 
«li «jnesti piccoli movimenti , e dimostra al tempo stesso che le eccen- 
tricità delle orbile dei pianeti rimarranno sempre piccole, e collo svol- 
gersi dei secoli qneste piccole variazioni cambieranno di segno. 

23-. Scolio //. Keplero il primo avendo determinato per Marte 
l’ellisse che soddisfa a tre osservazioni, dimostrò che soddisfaceva 
eziandio, alle altre. Non contento di avere trovato i parametri dell'el- 
lisse, che rappresentava a maraviglia i moli «li Marte, applicò lo stes- 
so metodo eziandio agli altri pianeti, e determinò «li tutti gli assi mag- 
giori e l’eccentricità delle loro orbite. Confrontando in seguito le aree 
«lei Settori ellittici coi tempi impiegati a percorrerle, etl i tempi delle 
rivoluzioni dei pianeti cogli assi maggiori «Ielle orbite rispettive, per- 
venne a dimostrare c stabilire con confronti numerici le leggi, dalle 
«piali sono moderali, i movimenti «lei pianeti c «Ielle comete nel siste- 
ma solare, clic dal suo nome appollaiisi volgarmente leggi di Keple- 
ro, ed annunziansi nel modo seguente: 

Legge /. / pianeti si muovono intorno al Sole in orbite ellitti- 
che per modo che il centro del Sole sia foco cornine di tutte. 

Legge II. In una stessa orbita ellittica , le aree percorse dal 
raggio rettore, che fingesi continuamente condotto dal centro del 
Sole al pianeta, sono proporzionali ai tempi impiegati a percor- 
rerle . 

Legge III. / quadrati dei tempi delle rivoluzioni siderali dei 
pianeti sono proporzionali ai cubi degli assi maggiori , ed indipen- 
denti dalle eccentricità delle loro orbite. 

Si deducono da «picstc leggi alcune importanti conseguenze intor- 
no al molo dei pianeti, clic qui giova di brevemente esporre. Sup- 
poniamo «lue pianeti P, P' rivolgenlisi intorno al centro del Sole, 
come foco comune delle loro orbile, in due ellissi, delle ijuali a, a 
sieno i semiassi maggiori; ò, b' i semiassi minori; c. e i l' eccentricità; 
'I\ T i tempi delle rivoluzioni siderali espresse in giorni; S , S' le 
superficie «Ielle loro ellissi; p, p i semiparametri 'delle medesime. Die- 
tro le proprietà deH'cllissi, che s’insegnano nelle sezioni coniche ab- 
biamo b = a [/ (1 — e’), S = tt a b = nt a' |/(i — e'), tt essendo il 

rapporto «Iella circonferenza al diametro, p = — = a(i — e' ); simili 

rapporti regnando fra le quantità a\ //, c\ S\ p relative alla seconda 
ellisse. 

Se ora indichiamo per s la superficie «li un settore ellittico dal 
raggio vettore del pianeta P percorso nel tempo r, per s la superfi- 
cie del settore corrispondente al tempo f' per il pianeta P”, in virth 
della seconda legge «li Keplero avremo s : S: : t : 7’; s' : S' : : t' :• 
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da ciò che ^ : e : e', e quindi — : — : : e' : e ” . Ma per la 


Quindi formeremo i = ^=c, y, = ^ = e; e e e essendo co- 
stanti in nna stessa ellisse, e variando da mia ad un'altra. Si deduce 

SS' , . S‘ S 

_ : — : : e : e , e quindi — : — 

terza lewf'e si lia T‘ : T'“ : : a’ : a' 5 ; dunque, sostituendo eziandio i 

b‘ V‘ 

valori di S\ S‘, e riduccndo la proporzione, avremo — : — : c‘ : e'’, 

e e 

ossia p : p : : C : e' 1 , dalla quale se<ruc che = — — , = A, cs- 

\ .y r \Zr 

sondo k costante per tutti i pianeti. Sarà perciò e = k [//>, e quindi 
, = A, cioè nel nostro sistema planetario la supcrfi- 

t[/ P f[/p r r j 

eie. (li un settore ellittico divisa per il tempo impiegato a percar- 
rerlaj e per la radice del parametro dell’ orbita dà un numero co- 
stante per tutti i pianeti. Questo numero poi si determinerà agevol- 
mente prendendo per s la superGeie dell’ orbita dalla terra percorsa , 
per cui si ha s — a ’ or [/ (1 — e‘) = or p/(i — e 1 ), 
l / p = [/\a (1 — e 1 )] = y i l — e‘) ; t = rivoluzione siderale della 

• * 7 C 

terra = 365 , a 56383 o, perciò A = — => 0,00860106 , 

La terza legge di Keplero porge un metodo molto pronto per de- 
terminare i rapporti dei semiassi maggiori delle orbite planetarie al 
semiasse dell’ orbita terrestre, ebe porremo = 1 . In fatti intendendo 
per T la rivoluzione siderale della terra, essa dà per un qualunque 

y ' ats 

pianeta P l'equazione a' =s 0,0195^0^8 T’ ,s . 


a 38 . Del resto la seconda legge è quella stessa ebe già scoprimmo 
coll’osservazione nel movimento ellittico del Sole intorno alla terra: e 
siccome dietro di essa nella teoria del Sole abbiamo potuto ad ogni 
istante determinare la sua posizione nella ellisse, ebe egli sembra de- 
scrivere intorno alla terra, cosi cogli stessi precetti potremo determi- 
nare la posizione di un pianeta nella sua orbita ellittica intorno al Sole. 

Supponcsi pertanto che un pianeta fittizio parta dal perielio nel 
tempo stesso del vero pianeta, e vada percorrendo la circonferenza 
della sua orbila per modo ebe le sue distanze angolari dal perielio au- 
mentino uniformemente di una quantità uguale al moto medio del pia- 
neta. La distanza angolare del pianeta dal perielio cosi determinata, 
appellasi anomalia media, chiamandosi anomalia vera la sua vera di- 
stanza dal perielio; l’ anomalia si media, clic vera aumentale della lon- 
gitudine del perielio danno la longitudine inedia e la longitudincr 
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vera del pianeta nell’ orbita; la differenza fra ¥ anomalia vera e la me- 
dia, cd anche fra la longitudine vera c la longitudine media appellasi 
equazione del centro, c la longitudine media che contasi ad im dato 
istante, da cni si parte per determinare le altre longitudini medie col- 
l’ aggiungervi continuamente il molo medio, chiamasi epoca dei moti 
medj . Queste denominazioni sono le stesse di quelle che già abbiamo 
impiegato nella teoria del Sole e della Luna. 

Problema V. Determinare l’epoca dei moti medj di un pianeta, 
ossia la sua longitudine media ad un istante determinato preso per 
origine del tempo . 

23g. La soluzione di ipicsln problema si riduce a cercare l’ ano- 
malia media corrispondente ad una data anomalia vera. Ritenendo 
pertanto le denominazioni del problema precedente, tingiamo che la 
prima osservazione del pianeta in A ( Fig. óz) corrispondesse ad un 
tempo t a partire dall’origine. Avendo determinato la longitudine del 
perigeo, e l’eccentricità, si formi l’anomalia vera A S P == n — tt, 
che porremo — «>. Chiamando s 1’ anomalia media corrispondente , ri 
otterrà essa dalla serie z = v < — ■ a c sen p-J- e‘ -+- -f e‘) sen a v ce- 
dei § 90 , oppure dalle formule seguenti 

(0 lang i E — lan o f v i (a) * = E — e" sen .E 

del § 86 , ove e" è l’eccentricità ridotta in secondi, cioà il numero 
II" e-. Determinalo s, la longitudine media corrispondente al tempo e 
earà =r-}-Tr, da cui, tolto il moto medio diorno del pianeta molti- 
plicato per f, ri otterrà la longitudine media all’ origine del tempo, 
.ossia la cercata epoca dei moti medj- 

Problema VI. Determinare ad un dato tempo t la posizione del 
pianeta nella sua orbita . 

a£o. All’ epoca dei moti medj si aggiunga il moto medio del pia- 
neta per il tempo f, e ri formerà la sua longitudine media, che rap- 
presenteremo per p. Si arrà quindi l’anomalia media z = p — or. Si 
calcoli l’ anomalia vera corrispondente ed il raggio vettore coi precetti 
esposti nella teoria del Sole. Comodissime a tale oggetto sono le for- 
mule del § 86 , dalle quali ponendo e = sen p, ri ottengono le se- 
guenti 

( 1 ) z = E — e' sen E ; ( 2 ) tang lr= lang (45 - 4 - i p) tang f E , 

/i\ ® C08 (9 - 

(6) r — a Cr — sen <p eoe E) - 

t -{- SCQ <p CO 8 V 

L’equazione ( 1 ) darà E col mezzo delle false posizioni in qnel modo 
che si è esposto al § 85. Quindi le equazioni ( 2 ), (3) daranno v ed 
r. Ottenuto E si potranno con molta speditezza calcolare v ed r colie 
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formule (o) e (i) dello stesso § 86, le quali nella fatta supposizione 
divengono 

(ri) scn i v l /r = l/(a a) sen (45 -f- 4 <p) sen 4 E ; 

( b ) cos 4 v \/r = l/(a a) cos (45 -+- 4 <p) cos 4 E ; 
dalle quali deduccsi, moltiplicando insieme, la relazione 

(c) r sen v — a cos f sen E . 

Qualora poi siasi ottenuto e, si avrà la longitudine vera nell’ or- 
bita P = V -f- TT . 

Problema VII. Data per un tempo t la posizione del pianeta 
nell’ orbita, cioè la sua longitudine vera P, ed il raggio vettore r, 
si domanda la sua posizione eliocentrica rapporto all’ ccclittica , 
od all’ equatore , cioè la longitudine e latitudine eliocentrica , od 
anche i Ali e declinazione . 

*4i. Supponiamo che il pianeta nella sua orbila (Fig. 3z) dal 
centro del Sole si veda riferito in l. Condotto all’ ccclittica l'arco IL 
perpendicolare, sia /Zi = X, L Y = /, NY' — NY = a>, cd il trian- 
golo rettangolo INL darà sen X = sen i sen ( v -4- or — ai), 
tang (^ — ci) =z cos i tang (e *7r — ®), la quale svolta in serie darà 
/ c= v -1- or — R" tang' 4 i sen a (e-f- or — &) -4- 4 /{" tang 4 4 i sen 4 (v-J-tr— ci) 
— 7 R' tan g ( 4 i scn 6 (e or — ti) cc. 

La projezione di r nell’ ecclittica sarà r = r cos X . Le quantità r, X, 
/, ovvero anche r , X, l determinano la posizione eliocentrica del pia- 
neta rapporto all’ ecclittica, donde è facile calcolare eziandio X AR c 
declinazione eliocentrica, * 

Si determina coniodissimamcnte la posizione eliocentrica di un pia- 
neta rapporto all’ ecclittica c rapporto all’ equatore col mezzo di coor- 
dinate rettangole. Rappresentando in fatti le coordinate eliocentriche 
rapporto all’ ccclittica per x, y, a riferite alla linea dell’equinozio di 
primavera, come asse delle a:, troveremo (§ 64) 

x = r cos X cos / , y = *■ cos X sen /, a = r sen X . 

Ora il triangolo sferico INL, ponendo per brevità 
l N — v nt — a = t , dà 
(ì) sen X = sen t sen f , 

(z) cos t = cos (/ — ti) cos X = cos a cos X cos l -f- sen a cos X scn /, 

(3) senXcoti=cosXsen(/ — ci )= — sensi cosXcos/-f-cos4icosXsen£=eosjscn/, 
delle quali la seconda c terza danno 

cos l cos X = cos ti cos t — cos i sen a sen t , 
scn l cos X = scn a cos t -f- cos i cos ai sen t . 

Si otterrà cos) x = r cos u cos t — r cos i scn ti sen t ; 

y= r sen ti cos t + r cos i cos t> scn t ; z = r sen i sen t . 
Similmente se vorransi determinare le coordinate eliocentriche del pia- 
neta rapporto all’ equatore prendendo per asse delle x la linea degli 
cquiuozj, per asse delle y una linea a questa perpendicolare nell» su- 
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perlicic dell’ equatore , e per asse delle z l’asse dell’ equatore, chia- 
mando a:', y , z le coordinate del pianeta; «, 8 1 ‘Ali c la declina- 
zione eliocentrica, ed i 1’ obbliquità dell’ ecclittica , avremo 
x = r cos et cos 8 = r cos l cos X , 

y = r sen a. cos 8 = r sen l cos X cos t — r sen t scn X , 

z ' = r scn 8 = r scn X cos t r sen l cos X sen t ; 

sostituendo cioè invece di cos st cos 8, sen «cos 8, scn 8 i loro Talori 

dati dalle equazioni (A) del § 64- Ponendo poi nel secondo membro 
in luogo di cos l cos X , scn l cos X , sen X i loro valori precedenti 
troveremo x — r cos u cos C — r cos i sen a sen t , 

^ = r sen «) cos t cos t r (cos i cos i cos a • — sen i sen i) sen t , 

z = r sen t> scn s cos t -f- r (cos i cos u sen i -f- scn i cos t) sen t. 

A questi valori delle coordinate si può dare eziandio la scgueute for- 
ma più semplice 

x <= rm sen (t -4- M) , y = r n sen (f -+- A"), z = rp scn(t-i-P); 
le quantità m, n, p , M, N , P essendo costanti determinate dall’ e- 
quazioni seguenti 

(ì) msen M= cos u ; (z) m cos M = ■ — cosisene; 

(3) n sen N — cos t sen e ; (4) n cos N = cos i cos t coi a — sen i scn t ; 

(5) p sen P = sen e scn t ; (6) p cos P = cos i cos a sen t -f- sen i cos i ; 

le quali sei equazioni determinano le sei costanti in un modo sempli- 
cissimo e comodo al calcolo numerico. La specie degli angoli HI. i\( 
P si determinerà sempre per modo che le costanti m, n, p risultino 
positive. Le quantità i, a, i essendo sottoposte a variazioni secolari. 
vi saranno sottoposte eziandio le costanti m. n, p , AI, N , P , ed 
esse agevolmente si dedurranno dal confronto dei loro valori calcolati 
in due ipotesi di i, a, i corrispondenti ad intervalli distanti di ìoo 
anni. Chi bramasse vedere i rapporti clic hanno fra loro queste co- 
stanti, dovrà consultare un eccellente articolo del sig. doli. Gauss nel 
Giornale astronomico del sig'. Zacli più volte citato (Mori. Gorr. 
Aluy 1 8 u|). ove il lodato autore ha per la prima volta pubblicato 
questo elegantissimo metodo di calcolare le coordinate eliocentriche 
di un pianeta rapporto all’ equatore , illustrandolo eziandio con esem- 
pio numerico. 

Problema Vili. Data la posizione eliocentrica di un pianeta , 
determinare la sua posizione geocentrica , cioè la sua longitudine 
c latitudine , ovvero la sua AR e declinazione veduta dal centro 
delta terra. 

z4z. Agevolmente deduccsi la soluzione di questo problema dalla 
considerazione delle coordinate rettangole del iiinneta c della terra ri- 
portate ad uno stesso sistema di assi . Domandisi in primo luogo la 
longitudine e latitudine geocentrica del pianeta. 

Ritenendo perciò le denominazioni precedenti, sia di più la cercata 
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longitudine geocentrica => la sua latitudine = X', la sua distanza 
dalla terra = r. Sia inoltre la longitudine eliocentrica della terra (die 
è sempre = longitudine eliocentrica di Sole — 180") = Z , la sua di- 
stanza dal Sole = il, e supponiamo la terra ed il pianeta riferiti a 
coordinate rettangole tali, che 1’ asse delle x nel piano dell’ ecclittica 
faccia un angolo qualunque A con la linea degli cquinozj , da cui si 
contano le longitudini, l’asse delle y sia a questo perpendicolare nella 
superficie dell’ ecclittica, per ultimo l’asse delle : si confonda con 
l’asse dell’ ecclittica . Posto ciò, essendo l’origine delle coordinale nel 
centro del Sole, siano x, r, z le coordinale del centro del pianeta ; 
A, Y quelle del centro della terra, supposto sempre nel piano dell’ec- 
clittica. Sieno per ultimo £, », le coordinate del centro del pia- 
neta per un sistema di assi paralello al primo, e tale che abbia la sua 
origine nel centro della terra. Avremo, come si è dimostrato nel § 
C4, le seguenti equuzioni 

x = reo s X cos (/ — A) , X = 71 cos (Z — /1) , J = r cot V cos (/'•— lì) , 
j = rcosX icn(l — A), Y = il scn (Z — A), » = r cos X' scn (/' — A), 

£,= r sen X' . 

- F, (£ «= s , dalle ultime 


Osservando clic si ha £ = x — A', n = y 
tre, mediante la divisione, otterremo 

,,, r cos X scn (l — A) — R scn (L 

tang <1 — A) = . 


' 0 . 


r cos X cos ( l — A) — il cos (L — A) ’ 

rsen X.sen (l — • li) rs cnXcos(Z — A) 

tangX = i C -> y . 

rcosXsen(( — A) — ilsen(Z — A) rcosXcos(/ — A) — iìcos(Z — A) 

Determinati V e X', otterremo 

^scnX _ rcosXsen(i-A) — /}aen(Z- A) __ rcosXcos(i-A) — Reos(L-h) 
senX' cos h' sen (/ — A) cos X' cos (/' — A) 

nelle quali formule l’angolo A rimane interamente arbitrario. Fra tutti 
i valori che si possono dare all’angolo A, le seguenti supposizioni 
somministrano le soluzioni più semplici. 

rcosX ,, r , ^ rcosXcos(/ — L) 


r =r - 


i.° Posto A = Z , P — 
avremo tang (/' 


li 


'■ scn (/ — L) ; Q = ■ 


n 


^ . 

. , r scn ?>. sen (l — lì) 
tang \ — = 


r 

LÌ 


r sen X cos (/' — Lì) 


Pongasi 


sen (/ — Lì) cos X' 

A = l, e si faccia 


cos (i' — L ) cos X' 

R sen (/ — L ) 


P = 


r cos X 
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R cos (l — L ) 


sarà tang (l ■ 




tang X' = 


r cos X 

sen (X — 1) lang X lang X cos (X — [) 

_ - - , 

, sen X rPcosX _ rQ cos X 

sen X' cos X' sen (X — l) cos X' cos ( X — /) 

3.° Pongasi per akiino h = t (l -(- L) , si otterrà 

r u , /, r cos X -4- R . ,, 

tang[/ — ^ (/ -t- Z.)] = ^ — „ • tang*(f — Z), 


tan 


r cos X — R 

rsen X sen [X — i(Z + i)] __ rsenX cos [X — i(L-i-l)] 

(r cos X -{- 71) sen i (/ — Z) (rcos X — /l)cosi(f — Z)’ 

, senX (rcos X-f-/S) sen ♦(/ — Z) (rcosX — /J)cosi(/ — Z) 

scnX' cos X' sen [Z — ♦ (/-)-Z)] cos X' cos [X — i(/-J-Z)) 

Determinata la longitudine e latitudine geocentrica con alcuno dei 
precedenti sistemi di formule, si determinerà poscia la sua AR e de- 
clinazione, la sua altezza cd azimut ec. coi metodi esposti nel cap. IV. 

L’A/l e la declinazione geocentrica di un pianeta possono eziandio 
agevolmente determinarsi dal confronto delle coordinate rettangole 
eliocentriche c geocentriche del pianeta e della terra rapporto al pia- 
no dell’ equatore. Si calcolino in fatti le coordinate eliocentriche del 
pianeta rapporto all’ equatore coi precetti dati al § z4-t ; indi 51 ca ^~ 
colino le coordinate eliocentriche, della terra rapporto allo stesso equa- 
tore, c saranno X = RcoaL, Y = il sen Z cos t , Z = li sen Z sen «. 
Quindi le coordinale geocentriche del pianeta saranno oc — A, y — X, 
s — Z, e chiamando tc la cercata A Ti , 5 la cercata declinazione , r 
la distanza del pianeta dui centro della terra, avremo 

x — X. s=> r cos 3 eos « , j Y — r cos 3 sen re, s — Z = r sen 3 ( 

y-Y „ = — Z *-Z 


donde ottcrrassi tang et ='■ 


tang 3 = ■ 


sen tt = 


-cos ! (. 


x — X 7 ’ ° * y—Y x— A 

Questo modo di calcolare le AR e declinazioni geocentriche riesce 
molto comodo, massime se alquanti luoghi geocentrici si abbiano da 
calcolare, poiché allora ottenuti i costanti m, n, p, Al, A 7 , P , pron- 
tissimo riesce il calcolo delle coordinate eliocentriche del pianeta (*). 

a£3. Scolio. Determinati gli clementi dell’ orbita ellittica di un pia- 
neta coi metodi precedenti, si potrà ad ogni istante calcolare la posi- 
zione geocentrica del medesimo, la quale confrontata con la posizione 


(*) Per facilitare il calcolo delle Effemeridi annue dietro i piincipii qui esposti 
il signor Weisse ha ridotto in tavole mollo comode le coordinale del 8ole e dei 
pianeti nell' opera intitolata: Coordinarne ìlercurii, vie. Cracmiae 1819. 
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osservala per lo stesso tempo porgerà l’errore degli elementi. Aven- 
do con tutta cura determinato gli elementi ellittici delle orbite plane- 
tarie, confrontando in seguito le osservazioni con il calcolo si trovano 
alcune piccole anomalie , le quali non possono interamente rifóndersi 
sugli errori delle osservazioni, nfe essendo esse d' altronde molto forti 
(poiché ascendono sempre a piccol numero di minuti) non possono 
persuadere a rinunziare alla bella ipotesi Copernicana, la quale in tulle 
le sue parti si lodevolmente soddisfa ai fenomeni osservati. 

La scoperta della gravitazione universale, a cui conducono, come 
▼edremo nel secondo volume, le leggi di Keplero, ha somministrato 
la spiegazione di queste piccole differenze, e mercé i progressi della 
meccanica c dell’ analisi, i sommi geometri Eulero, d’ Alembert, la 
Grange, la Place, Orioni ed altri hanno si bene rappresentati i mo- 
vimenti planetarj, che non si può nella teoria degli antichi pianeti de- 
siderare un accordo maggiore. Quanto ai nuovi pianeti, sono essi stati 
troppo recentemente scoperti , e dalle osservazioni non si hanno ba- 
stanti dati per istabilire la loro teoria fino all' ultimo scrupolo, la quale 
d’ altronde diviene ollrcmodo difficile in grazia della forte inclinazione 
delle loro orbite all 1 ecclittica, e della loro grande eccentricità. 

IVoi abbiamo in tutte le cose precedenti supposto una serie illimi- 
tata di osservazioni per potere da quella scegliere le pili acconcie alfa 
ricerca dell’orbita. Si comprende però facilmente, che date tre osser- 
vazioni, è determinata l’orbita che ad esse soddisfa; la sua investiga- 
zione però non è senza difficoltà. I limiti di quest’ opera non permet- 
tono di potere risolvere questo problema più generale, di cui daremo 
un saggio nel secondo volume, rimandando per gli ulteriori sviluppi i 
nostri lettori all’ eccellente Trattato del signor <Tott. Gauss intitolato 
Theoria moCuum corporum caelestium eie . Hamburgi 1009, come 
anche ad una bella e profonda Memoria del signor Mossoti inserita 
nelle Effemeridi di Milano pegli anni 1817-18. Rilasciando perciò agli 
studiosi d’ Astronomia la lettura delle citate opere, a compimento della 
teoria dei moti dei pianeti aggiungeremo ancora i seguenti problemi 
destinati ad investigare la variazione che subiscono le loro posizioni 
geocentriche per una minima variazione data agli elementi delle orbite 
ellittiche . 

Problema IX. Data una piccola variazione agli elementi del - 
l'orbita ellittica di un pianeta, cioè alla longitudine del perielio, 
all’ eccentricità, al moto medio, alla longitudine del nodo , inclina - 
sione ed epoca, trovare le variazioni corrispondenti deli anomalia 
vera, raggio vettore, longitudine e latitudine eliocentrica . 

Ritenendo le stesse denominazioni del problema precedente, 
e riguardando le date e cercale variazioni come quantità , delle quali 
le potenze oltre la prima sieno trascurabili, differenziando logariUnica- 

vou 1. 33 
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mente l’equazione (*) § i\.o tang I v = tang (45 4 - I ®) tang -f E , «i 
ottiene in viriti dell* equazione (e) § 2 |o 

scn e sen 0 a cos ® . sen v 

dv — — -- d £ 4- dp = — . d E -\ d cp . 

sen E cos p r cos p 

Ora l'equazione z — E — e scn E, arenilo riguardo alle equazioni ( 3 ), 

(e), dà d E — d z - 4- scn v d <p ; introdotto pertanto questo valore di 

. _ . , , , a» cos® . a cos® sene / r \ . 

dE in dv, si avra dv = ■ -dz~\ 1 i 4- — ) dp. 

r‘ r ' acos J p( 

la quale, a motivo di r= " ( os _^_ , facilmente riducesi alla seguente 
1 -+- e cos v a 

, a 1 cos ® , sen v (i 4- e cos e) , 

dv— -dz4 — — -dp ... (1) 

r J cos p 1 

In secondo luogo prendendo i logaritmi dell’ equazione 

r = n(i — sen®cos£’), e differenziando, dietro facili riduzioni, troTe- 

a cos p cos E 

r 

a sen E scn v 
r cos 

a cos p cos E\ 


. d r da a sen p sen E . „ 

rassi — 1 d E 

r a r 


' dp . Sostituendo 


':)dp. 

si ha 


ora il valore di d E dato di sopra, ed osservando che 
otterremo 

d r d a a , / 

— = -f- — sen v tang p d z 4- f sen v tang p — 

• • • <2 

Ora in viriti dell’ equazione r = a (1 — e cos E) — — — , 

1 -f- e cos v 

cos E — cos ' ~h ~ £_ t Sostituito questo valore nel coefficiente di dp, 
1 e cos v 

fatte le opportune riduzioni, diviene 

1 4- e cos v a 

ss — cos V — - — cos p cos V . 

cos p r 

Quanto al termine — - , esso può eziandio esprimersi per la varia- 
a 

zionc del moto medio siderale. In fatti chiamando T il tempo dell» 
rivoluzione siderale del pianeta, sarà T ss — , essendo n il 

moto medio diurno siderale. Ma in virili della terza legge di Keplero 
si ha a % = A T'j dunque a 5 = 4 Att‘ n ‘. Prendendo di questa equa- 
zione i logaritmi, ed indi differenziandola, avremo — — = — 7 — • 


Dietro queste riduzioni avremo 
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a — i t LH 4- a sen v tang q> d s — — cos <p cos v d tp , ovvero 

p' ti r i* 


»Sg 


r d n 


à sen v tang <p d z — a cos <j> cos v d <p 


« 


dr = — j ■ 

fi 

In terzo luogo per trovare il dilTerenziale della longitudine elio- 
centrica del pianeta si riprenda l’ equazione «lei § 2$.i 
tang (/ — a) = cos i tang (c 4- or — a,;' si differenzi logaritmicamente , 

«fi otlerrassi 

di = — ftangisen 2(Z — a)di-\ ■■ (dv + dnr — da), 

° sen 2 (e -4- nr — a) 

Ora il triangolo rettangolo N LI ( Fig . 3 ») dà inoltre le seguenti relazioni 
(a) sen A = sen i sen (e 4- or — aj , 

(ò) tang A = sen (/ — a) tang i = sen i cos (/ — a) tang (r + or — a), 
(c) cos (r + or — a) = cos * cos (/ — a) . 

Avendo perciò riguardo a queste equazioni, il valore di di si can- 
gierà nel seguente' 

dl — [ i — - d a 4- - CO<l (d v 4- d or) — tang 7 \ cos (/ — a) d i . 

\ C*08 J COS * A 

Si cliiami // I cpoca dei moti medj ; t il numero dei giorni de- 
corsi dall’ indicata epoca (ino all’istante del calcolo; si avrà evidente- 
mente : = //+nt — or, e perciò dz«=d//4-fdrt — d or . Intro- 
ducendo nel valore di dv questa 1 espressione' di da, c sostituendolo 
poi in quello di d /, otlerrassi 

, , f cosi \ ,, , , . a’ cos i cos ® , 

C 3 ) d / = 1 1 Ida — tang A cos (/ — a) ri t 4- d II 

w \ cos 1 A' 0 K J r' cos 1 A 

a* cos /cos® , cosi f a 1 cos®\ . cos /'sen V(i4-e cose) , 

4 r— tdn~\ —fi — Ìl)dor4 r 1 — Tv 

r*cos*A cos 1 A' r 1 / cosipcos A 

la quale equazione molto semplicemente esprime la variazione della 
longitudine eliocentrica per le variazioni dei sci clementi dell'orbita. 
Per ultimo il differenziale logaritmico dell’equazione (a) darà 
d A = cot i tang A d i 4- tang A cot (e 4- or — a) (d v 4- d or — da). 

Li quale in virtù dell’ equazione ( b ) si riduce eziandio alla seguente 
d A = sen (/ — a) d i 4- sen i cos (/ — a) (d v 4- d or — da). 
Introducendo poi in questa equazione il valore di de, avremo 

(|) <ZX = sen(/-— a)i/i — sen icos(Z — a)cf6>H - cos(/ — l) dii 

r * t 

a 1 cos® seni . . , . cr*cos<p\ , 

-1 T cos (Z — a) t d n -f- sen i co s(Z — 6>) ^1 — — j d tt 

(2 -f- e cos y) sen i cos (Z — o) sen . 

- 4 - ■ ■ — — a ip •• 

cos <p 
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z{5. Scolio. Accade sovente eira sia data la longitudine eliocen- 
trica del {..anela nell’ ecclittica , e ciò ha luogo nelle opposizioni * 
nelle congiunzioni de. pianeti. Allora la latitudine X potendosi calcolare 
dietro la lorn.ula tang X = sen (/ — o) lang i, per l indicando la lon- 
gitudine osservala, varierà soltanto in virtù delle variazioni do e di. 
Differenziando al solito logaritmicamente questa equazione, otterremo 

/r\ J v Stffl ì ^ , , 

( 5 ) d ab di — f sen 2 \ cot (/ — 6»)du. 

Problema X. Date le variazioni eliocentriche della longitudine 
latitudine e raggio vettore espresse per gti elementi eliocentrici ' 
determinare le corrispondenti variazioni delta longitudine l, latitu- 
dine X, e della distanza accorciata del pianeta dalla terrà g . 

zi6. Se nelle equazioni del problema Vili ponghiamo à= o, e 
r cosX'=g, avremo per determinare le quantità X', » le ’se- 
guenti equazioni g cos l — x — A', g sen 1‘ <= y — Y, g tang X' = r, 

le quali danno tang i = ~ x , g = \/[ (x — X)' -h (y — J')’ ] , 

tang X' = — . 

S 

Differenziando quindi logaritmicamente rcqnazTone ta«g r — P " 
■* sostituendo poi i valori di y—Y, ar — A% avremo 

tr.\ A /' C0S J ® Cn l' , 

W di = d y — d x . 

e e 

Del pari l’equazione g‘ = (* _ *)■ + ( r _ yy differenziata darà 
S d 8 — ( x< A) d x (jr — Y) d y ^ che rklucesi a 
(ò) d g = cos l' d x -t- sen t dy . 

Per ultimo 1 equazione tang X = — , differenziata logaritmicamente 

, , g ° 

r, A\' »en X cos X' sen X' cos X' , 

naia a a a z dg , la quale, sostituendo 

i valori di s e di dg, si riduce a 


(c) rfX' = £2i2ldz. 
g 


sen X' cos X' cos F sen X' cos X' sen /' . 

dx — dy. 


g g 

Ora le coordinate eliocentriche del pianeta x, y, z essendo date dalle 
equazioni x = r co» X cos /, y = r cos X sen /, * = rsenX, avremo 
d x = cos X cos l d r — r cos X sen Idi — r sen X cos l d\ , 
dy = cos X sen / d r -4- r cos X cos / d l — r sen X sen / d X , 
d z = sen X d r -4- r cos X d X . 

Introdotti nelle precedenti espressioni i valori di dx, dy, ds , fatte 
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le convenienti rimozioni, otterremo 

„ ... cosAsenf/ — i) , rcosXcosf/ — l") rscnAsenf/ — l') 

( 6 ) di = i -dr-\ -di i J d\, 

g g g 

(7) dg= cosA cos(/ i)dr — rcosAsen(f — l')dl — rsenAcos(/ — /')<fX, 

,on ,1- / 8 en X cos 1 A senzA'cosA , \ 

( 8 ) dX =[ cos (/ — / ) d r 

V g *g ' 

_)_ — senzA'cosAsen(/ — t)dl-\-(— cosAcos’A^ — — sen2X'senAcos(/ — /)\/X, 
ag’ J g ' 

nelle quali eqoazioni sostituendo i valori di c/r, di , dX dati nel 
problema precedente otterremo le variazioni delle quantità relative alla 
posizione geocentrica del pianeta espresse per gli elementi dell’ orbita. 

Scotio. Se le quantità d /, d X, dr sono espresse in minuti 
secondi, eziandio le quantità d I , d X', d g rappresenteranno minuti 
secondi. Ora, qualora le variazioni degli elementi dell’orbita espri- 
mane! per minuti secondi c loro frazioni, i diversi termini, dai quali 
risultano d /, d X , dr sono espressi in secondi, a riserva del termine 

— • -j- contenuto nel valore di d r, il quale à un numero astratto 

11 

per essere d n ed n espresse nelle stesse unità. Dovrassi perciò mol- 
tiplicare per R" numero dei minuti secondi contenuti nel raggio per 
ridurlo a secondi, e così l’equazione (z) del problema precedente can- 
giasi nella seguente 

dr = — ~ R " r — a scn etang <p(d d n — d'ir) — acos ccos (prfp, 

ove log -*A-= 5 , i 383338 . 

0 

z.£8. Coro/l. Se il pianeta ò in opposizione, od in una congiun- 
zione superiore, si ha /=/; nelle congiunzioni inferiori sarà invece 
/ = 180 -)-/'; pertanto in queste circostanze le equazioni (6), (j), (8) 
si cangeranno nelle segncnti 

. , , ± r cos A . , ... 

( 9 J d l ~ « / ; (10) d g = + (cos Xdr — r scn XdX)j. 

g t 

r \ cos ^ scn (X ^ X') , r . , _ 

(1 1) rfX => t dr-) cos X cos (X ^ X ) d X i 

g g 

nelle quali equazioni devonsi prendere i segni SBperiori nelle opposi- 
zioni c congiunzioni superiori 3 i segni inferiori nelle congiunzioni in- 
feriori . 


La quantità g, che entra nelle equazioni (g), (11) si dovrà calco- 
lare dietro l’equazione g = l/[(a; — X)’ -)- (y — Y)‘ ], ove sostituen- 
do i valori di ar, X % Y , ed osservando che nelle opposizioni e 
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congiunzioni inferiori si ha l = L , e nelle congiunzioni superiori 
l— 180-+-L, avremo per il primo caso g = ±(rcosX- R), doven- 
dosi prendere il segno -|- per le opposizioni, ed il segno — per le 
congiunzioni inferiori; c per il secondo caso, cioè per le conginnzioni 
superiori , g = r cos A -f- Pi . 

La latitudine geocentrica A' si calcolerà quindi" colla formula 

. , s r scn A 

tanj; A = — = . 

e e 

Quanto alla latitudine eliocentrica,, se per rfA vorrassi sostituire il* 
valore dato dall’èquazione ( 5 ) ilei problema precedente , si dovrà cal- 
colare A mediante l’ equazione tang A = sen (/ — 4>) tang i, l rappre- 
senLando qui la longitudine eliocentrica vera osservata, come si pre- 
scrisse nello scolio della stessa proposizione , c di questa donassi far 
uso tanto nel calcolo dei coefficienti delle indeterminate dii, dii, dì, 
d n, dtp, do , che entrano in di, d r, d A, quanto nel calcolo di A'. 
Sostituendo ncll^equazione (11) per dr il suo valore dato nello scolio- 
precedente, e per d A quello dell’equazione ( 5 ), otterremo d A' dato* 
per la variazione degli elementi dell’orbita nel modo seguente 


. / rR" 

(.a) d A' = -(i — -n 


t sen v lan 


g<p) 


cos A' sen (A A') 

e 


d n 


^ a senvt ang$eosAsen(A-t-A') ^ j ... aeosceosijjcosA'sen(A-f-A') 

, g 

rcosA'cos(A=fA')sen z A ^ . rcos A'cos(A^ : A')scn z Acot(/ — 
gami i * g 


▼olendo i segni superiori per le opposizioni e congiunzioni superiori, 1* 
segni inferiori per le congiunzioni inferiori. 

Problema XI. Correggere gli elementi dell’ orbita ellittica di un 
pianeta già presso a poco conosciuti.. 

x 4 g. Si scelgano tre, cd in generale quante buone osservazioni 
geocentriche avere si potranno, distribuite per modo che abbraccino 
tutta l’orbita. Quindi o con le tavole fondate sopra gli clementi ap- 
prossimati , o dietro gli elementi stessi si calcolino per l’ istante di 
ogni osservazione le quantità l , A, r, A', g dietro i precetti dati 
■ei problemi precedenti.- Se i valori di l , A' uguagliano- rispettiva- 
mente la longitudine e la latitudine geocentrica osservata in ogni os- 
servazione, gli elementi non abbisogneranno di ah;una correzione. Ma 
te, come il piu delle volte accaderà, fra il calcolo e l’osservazione vi 
è qualche differenza, allora si calcoleranno per ogni osservazione i va- 
lori di di' e di dA' dietro le formule ed i precetti esposti nel pro- 
blema precedente. Si formeranno quindi per ogni osservazione le- se- 
guenti equazioni di condizione 
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longitud. osservata =s /' ■+■ d l' ; latit. geoc. osserv. = X' -f c/X', 
le quali sviluppate a dovere conterranno le sei indeterminate <///, «in, 
«Zip, d -ir, «ift, «/ i, tutte al primo grado. 

Se le prescelte osservazioni saranno tre di numero, le equazioni 
di condizione che esse porgeranno saranno sei, dalle quali si dedur- 
ranno i valori delle sei incognite: se poi le osservazioni in generate 
saranno in numero m, le eijuazioni di condizione saranno 2 m. le quali 
risolute col metodo dei minimi quadrati esposto al § 111 porgeranno 
le cercate correzioni degli clementi dell’ orlata del pianeta. Queste cor- 
rezioni aggiunte secondo i loro segni agli elementi approssimati giù 
noti, daranno gli clementi corretti. Che so i valori «li queste corre- 
zioni risultassero troppo' considerabili, sicché le loro seconde potenze 
non fossero del tutto trascurabili, converrebbe allora riguardare gli ul- 
timi elementi corretti , come al vero mollo più prossimi, c riprinci- 
piando sopra di essi nn nuovo calcolo, determinare le nuove loro cor- 
rezioni. Cosi sempre con facilità si perverrà alla scoperta dei veri ele- 
menti ellittici. 

z5o. Scoiio I. Se già si conoscono le ineguaglianze del moto el- 
littico del pianeta proiiottc dalle attrazioni degli altri pianeti, si appli- 
cheranno queste alle posizioni del moto ellittico, ed in seguito coi va- 
lori di i, X, r corretti dalle perturbazioni si calcoleranno i valori di 
1', X, di , d\' , c quindi si formeranno le equazioni di condizione 4 
Quando poi fossero ancora incognite le dette ineguaglianze, si princi- 
pierà dal trascurarle interamente, e dopo aver determinati gli elementi 
ellittici , ebe soddisfanno per quanto è possibile alle osservazioni , si 
calcoleranno col loro mezzo le perturbazioni che soffre per l’attrazio- 
ne degli altri pianeti, giusta i metodi che vengono esposti nella Mec- 
canica celeste, cd iudi di nuovo correggendo gli clementi ellittici, 
avuto riguardo alle calcolate ineguaglianze, si giungerà a determinare 
i veri elementi del moto del pianeta intorno al Sole, i quali corretti 
e verificati che sieno, serviranno a costruire le tavole dei moti medj, 
dell'equazione del centro, raggio vettore e latitudine eliocentrica ad 
oggetto di poter più speditamente calcolare la sua posizione geocen- 
trica ad osili istante. 

15 # 

25 1 . Scolio II. Le osservazioni che presentano maggior sicurezza 
nei risultamene, cd una maggiore speditezza , sono le opposizioni per 
li pianeti superiori, e le congiunzioni per li pianeti inferiori . In queste 
circostanze la longitudine geocentrica osservata uguagliando 1’ eliocen- 
trica, si calcolerà in primo luogo la longitudine eliocentrica dietro i 
dati elementi, la latitudine colla formula tang X = sen (/ — et) tnng 1 , 
/ essendo qui la longitudine eliocentrica osservata, ed in seguito, die- 
tro le equazioni (3), ( 12 ) calcolando i valori di d/, dX', /ormeremo 
le seguenti equazioni di condizione 


aC ; 

longitudine eliocentrica osservata 
latitudine geocentrica osservata . . « A’-p- dì -.' , 
le quali numericamente calcolate per ogni osservazione, e risolute col 
metodo dei minimi quadrati daranno le correzioni degli clementi. 

Problema All. Assegnare ad un dato tempo t Li celerità geo- 
centrica ili un pianeta tanto in longitudine guanto in latitudine . 
203 . .Sapendosi dalla meccanica che nei moli varii la celerità alla 

fine del tempo t , è espressa da essendo s Io spazio percorso, 

ritenute le denominazioni dei problemi precedenti, sarà la celerità geo- 
centrica del pianeta in longitudine = ("jy)’ C< 1 * n latitudine = 

Posto ciò, riprendiamo le tre equazioni 

g- =(/ — 1 ) -+♦(•* — A)’j tang 1 = 1 tang X = - = , 

& A g g * 

differenziandole rapporto al tempo, ed osservando che jr — K= £ sen l y 
x — A' = g cos l , con le debite riduzioni otterremo 

(S9— ' r [S7)-S^]+-"[C{)-(a7)]- 

\dj) =rsc 08 X 0 + ^ 8CnX (^) -rsenX co, /' 

dV\ 




-r.enX.enl'[(^)_(^il)], 


dove si è riposto nel primo membro in luogo di g : cos A' il suo .. 
fore r, che rappresenta la distanza assoluta dei pianeta dalla terra. 

/J zJ V. . 1 , < 1/. 


Ponendo ora per 


(57)’ (tt)’ ©’ (77) 1 loro ?alorl dedotU 


dalle equazioni x = rcosX cos /, y = r cos X. sen 1, X = R cos L } 
Y ss li sen L , fatte le convenienti riduzioni, otterremo 


g = coaAsen(J — l )(^^-4-rcosXcos(/ — — rsedKsen{l — 0(^y) 

— “ < ‘-n©-» «■ - 0 Q 1 

r* j •— r[gcoiX-4- rsen *Xcos(/ — 0](^) - f-* en Mér — rcosX cos{/ — 

-+-r'senXcosXsen(l-/')^^-i-rgenXcos(£-l / )^— ^ — /?rscnAscn(£-f)(^J • 
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I valori di (jy)? (t})’ conlcnal * ' n queste formule si a- 

iranno dalle espressioni generali di d r, di , tfX dati dalle equazioni 
( 2 ), (3), (4) § »44 prendendo in esse soltanto quei termini che va- 
riano col tempo da un istante all’altro, ossia i termini dipendenti dalla 
longitudine media, ovvero dalla anomalia media. Ponendo pertanto 
il moto medio diurno del pianeta = n , avremo evidentemente (assu- 
mendo il giorno medio per unità di misura del tempo) 

( d r\ fd l\ a ’ cos i cos © 

= « « se n v tang © ; ( — ) = — ; —Z n ; 

d t* Vi t' r co» X. 

fd"K\ «' cos © sen 1 cos (/ — ti) 

\77s ? n * 

I valori di (^ 7 ) Sl otterranno precedenti cambiando 

le quantità relative al pianeta in quelle che sono relative alla terra* 
Ponendo quindi l’eccentricità dell’orbita terreslro = sen®, il suo moto 
medio diurno = m. osservando inoltre che X = o, 1 = 0 , perchè essa 
si muove nel piano dell’ ecclitlica , ed il semiasse maggiore della sua 

orbita è = 1 , avremo = nZ'tang*; ( = ^ t 

ove /^esprime l’anomalia vera della terra per il momento del calcolo. 

Fatte queste differenti sostituzioni nelle due precedenti equazioni, 
si cangeranno nelle seguenti 

( 1 3) g (i l ) =an tang © sen »cos X sen (/-/) 4 - cos /cos ©cos (/-/') 

r cos X 

» a sen « oos © sen X sen (l — /') cos (l — ci) m cos (Z. — /') cos ® 

— — 

— m sen V tang 4> sen (L — /') ; 

-, (à X\ a n sen i cos © cos (/ — ci) r 

(•4) r ( ig- t ) —■ -[g , cosX4-rsen'Xcos(/ — /')] 

•4-antang©sencscnX[g— rcosXcos(/— /')]4-a’ncosicos©tangXsen(/— /') 

-4- m r tang « sen Z'sen X cos IL — V) — «™n*»en(£ — QcosO 

J lì 

2 53. Coroll. /. Se si tratti di un pianeta superiore in opposizione 
col Sole avrassi l — l = 0 , L — l = 0 , e però quelle formule gene- 
rali si cangeranno nelle seguenti pih semplici 

C 1 3 )' g (4--) ^ ( — cos * -f - {L cos£cos©\ 

'd ti il ' m r cos X / 5 
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(« 4 / r 


a' n scn i cos <p cos (l — «*) 


, / ti X \ i* •» bvm t «.uv u/ i;us i< um i . _ 

\ dt )~ T 1 (ffco*X-4-r»en-X) 

-+- an tang t p scn v sen X (g — r cos X) - 4 - m r tang <t sen leseti X . 
Simili scolpii lic azioni si otterranno per le congiunzioni tanto inferiori 
che superiori, nelle quali / — /, L — i divengono uguali o% ovvero ibo“. 

aò4- Coroll. II. Se piacesse di riguardare le orbite dei pianeti 
come circolari, e se, inoltre si volessero trascurare le seconde dimen- 
sioni delle inclinazioni, il che è sensibilmente permesso per Venere, 
la ferra, Marte, Giove, Saturno ed Urano, dovremo porre $= 0 , 
ip = o, lì = 1 , r = o, cos i = cos X = 1 , nel qual caso esif divengono 

03)' g {jj) = m ( — cos(£ — i) -+- a ^ cos(/ — l')^ ; 

04/ 


{‘Li) 

= m (■ 

V t ) 
/</ V' 

\ 

) = m ( 

VP 

> \ 


-- tang X scn ( 
m 0 


•O-O). 

ove in virtù della terza legge di Keplero si può scrivere *** 

luogo della quantità a 


n 

m 


CAPITOLO XVIII. 

Regole da seguirsi nel calcolo delle osservazioni dei pianeti. 

*55. Ì-Jc osservazioni, sopra le quali abbiamo nei §§ precedenti 
fondato la teoria ilei pianeti, si suppongono fatte da un osservatore si- 
tuato nel centro della terra nell’ ipotesi che fosse questa privi di at- 
mosfera, e riferite all' equinozio medio di primavera . Qualora adunque 
vogliasi confrontare un’ osservazione con le tavole rappresentanti il 
moto dei pianeti, o, ciò che è lo stesso, cogli elementi, sui quali que- 
ste tavole sono costruite, conviene prima di tatto riferirla al centro 
della terra, ed alla posizione media dell’ equinozio, spogliandola inoltra 
dell' edotto della ritrazione . 

* Osservazioni fatte nel meridiano . 

256. Siasi in primo luogo osservato un pianeta nel suo passaggio 
pel meridiano, e se ne voglia dedurre la sua posizione apparente, ed 
indi la sua posizione geocentrica, ridotta come sopra abbiamo indicato. 

Si osservi qualche poco prima o dopo il passaggio del pianeta pel 
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meridiano eziandio il passaggio di una o più stelle lieti conosciute, ed 
inserite nei migliori cataloghi, come per esempio in quello del celebre 
Piazzi, registrando il tempo dell’ orologio, in cui trovansi sul meridia- 
no, e le loro distanze dal zenit. In seguito si calcolino i 'AR apparenti 
delle stelle, e le loro declinazioni, le quali si otterranno se alle loro 
posizioni medie date dal catalogo si aggiungerà ! effetto dell’aberra- 
zione e della nutazione dietro i precetti che esporremo nel secondo 
volume. Le AR ridotte in tempo, c confrontate cogl" istanti osservati 
nell’orologio regolato al tempo siderale, porgeranno la correzione che 
deve l'arsi al medesimo, affinchè noli le AR apparenti. Questa corre- 
zione, appellata equazione del pendolo, sommata col suo segno all’i- 
stante osservalo del passaggio pel meridiano porgerà V AR apparente 
del pianeta . 

Per dedurre eziandio la declinazione apparente del pianeta convie- 
ne in primo luogo determinare l' errore del principio di numerazione 
del quadrante, di cui ci saremo serviti nelle osservazioni delle distanze 
dal zenit. Si deducano dalle declinazioni apparenti delle stelle già cal- 
colate le loro distanze dal zenit. Quindi dietro lo stato particolare 
dell’ atmosfera indicalo dal barometro c dal termometro, si corregga- 
no le distanze osservate tanto delle stelle, come del pianeta dall’ef- 
fetto della rifrazione dietro i precetti clic verranno esposti nel capi- 
tolo delle rifrazioni astronomiche. Le distanze osservate delle stelle 
cosi ridotte confrontate con le calcolate, daranno" l’errore del princi- 
io di numerazione dello stromento, il quale da tutte dotrà risultare 
o stesso se sia esattamente diviso, e le osservazioni fatte con cura. 
Se poi per li piccoli errori delle divisioni e delle osservazioni vi è 
qualche differenza fra i risultameli , si prenderà il medio di tulli, c 
si correggerà con esso la distanza osservata del pianeta dal zenit, 1.1 
uale liberata che sia dalla rifrazione, si confronterà con la latitudine 
eli’ osservatore, e darà la sua declinazione apparente veduta dalla su- 
perficie terrestre. 

Che se sia stata osservata la distanza del pianeta dal zenit coll’a- 
juto di un circolo moltiplicatore a livello fisso, o a livello mobile, sari 
essa m allora libera da qualunque errore relativo al principio di nu- 
merazione, come risulta dalla particolare costruzione di si fatte mac- 
chine, nè di altra correzione abbisognerà che di quella relativa alla ri- 
frazione . 


r; 


i 


ióq. U AR cesi dedotta dalle osservazioni fatte sul meridiano è 
evidentemente quale da un osservatore situato nel centro della terra 
sarebbe veduta. La declinazione però abbisogna di un’altra piccola 
correzione dipendente dalla paratasse diurna. Sia in fatti (Fig. 23) 
1 osservatore situato nella superfìcie terrestre in A , il pianeta in L. 
Sarà questi riferito nel verticale Z A L in un puuto l del cielo stef- 
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lato, mentre dall’osscrvalore situato in C al centro della terra sareb- 
be riferito iu /- Si proverà qui, come nel § 162, cbe l’angolo L ap- 


pellato paratasse del pianeta è = — sen Z , 


r rappresentando il rag- 


gio terrestre, d la distanza del pianeta dal centro- della terra r Z la 
distanza apparente del pianeta dal zenit, che differisce sempre di po- 
chi secondi dalla vera. 

La quantità ~ rappresenta la paralasse orizzontale del pianeta, ed 


essa t P angolo, sotto cui alla distanza d sarebbe veduto il raffio ter- 
restre. Se poniamo d — \ dobbiamo ottenere la paralasse orizzontale 
del Sole nella sua media distanza, che nelle tavole Solari del sif. de 
Lambre trovasi =8 ,8: cosi r = 8",8, e però P elfctto della para- 
lasse nella distanza Z dal zenit sarà = — 1 — sen Z, d essendo espres- 


so in parti tali che la distanza media della terra dal Sole sia = 1 - 
Ottenuta così la paralasse in altezza si toglierà dalle declinazioni au- 
strali, e si aggiungerà alle boreali per ridurle a quelle cbe sarebbero 
vedute nel centro della terra. 


Osservazioni fuori del meridiano. 


*58 Per determinare la posizione degli astri col mezzo di osser- 
vazioni fatte fuori del meridiano, servonsi gli Astronomi o di un qua- 
drante mobile con un circolo azimutale, o di una macchina equatoria- 
le, o di nn semplice cannocchiale montalo in un robusto piede, c mu- 
t » uilo di un micrometro . 

Se vorrassi far uso di un quadrante mobile si osserverà in primo 
luogo la distanza dal zenit, c l'azimut di una stella, ed il tempo cor- 
rispondente in nn orologio siderale ben regolato, di cui P equazione 
sia stata già esplorata c conosciuta . Liberata quindi la distanza osser- 
vata della nota stella dall' effetto della rifrazione, trascarata la paralas- 
sc per essere insensibile nelle stelle situale a distanza- pressoché infi- 
nita, si calcoli per il dato tempo la posizione apparente della stella, 
e quindi, dietro le formule del § 20 , si calcoli eziandio la distanza 
della stella dal zenit, ed il suo azimut, le quali quantità confrontate 
colle corrispondenti osservate daranno i rispettivi errori, relativi alla 
posizione dello stromento. Si applichino questi errori alla distanza os- 
servata del pianeta dal zenit, ed al suo azimut . Si aggiunga quindi la 
rifrazione, c si tolga la paralasse di altezza dalla distanza così ridotta, 
si avrà la vera distanza dell’ astro dal zenit, come sarebbe veduta dal 
centro della terra. Quanto all' azimut nessuna correzione occorre di 
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(ire, poiché tanta la parafane che fa rifrazione essendo comprese in 
un piano verticale non alterano gli azimuli, per lo meno considerando 
fa terra come sferica, il che non induce sensibile errore nelle osser- 
vazioni ilei pianeti. Ottenuta cosi fa vera altezza ed il vero azimut 
del pianeta, dalla risoluzione del triangolo SZ.P ( Fig . >3), in cui si 
conosce S 7* = distanza vera dal zenit, ZP = complemento di latitu- 
dine, S Z. P = azimut, si otterrà l’angolo orario SP'/j , il (piale (ag- 
giunto o tolto dal tempo sidereo corrispondente all’ osservazione se- 
condo che 1 ’ astro sarà avanti o dopo il suo passaggio pel meridiano) 
darà X AR apparente geocentrica del pianeta , c il fato S /% il cui 
complemento sarà fa cercata declinazione geocentrica. 

a5g. Negli Osscrvatorj muniti di un buon equatoriale, speditamen- 
te c comodamente determinasi fa posizione di un astro rapporto all’e- 
quatore dietro i precetti dei §§ £z, £ 3 , osservando le differenze di 
AR c di declinazione con le stelle vicine ben conosciute. Queste dif- 
ferenze però sono affette dalla parafasse diurna c dalla rifrazione : però 
qualora si aspiri a tutta fa precisione, conviene applicare alle osser- 
vazioni (atte alle macchine equatoriali le correzioni dipendenti da am- 
bedue le nominate cause, al che sempre si perverrà facilmente nel mo- 
do che ora esporremo . 

Rappresenti AB {Fig. 53) il meridiano celeste del luogo in cui è 
situata la macchina equatoriale; A sia il zenit: B il polo boreale def- 
1’ equatore ; C sia l’astro verso cui è diretto il centro del cannocchia- 
le. L’orologio astronomico situato appresso fa macchina segni un tem- 
po t tale che se k rappresenta l’ equazione dell’ orologio il tempo si- 
dereo sia = f-t-Àr. Se chiamiamo a I AR dell’astro C, S fa sua de- 
clinazione, l’ angolo orario ABC — //, saranno $ ed II dati imme- 
diatamente dalle divisioni dei circoli di declinazione, ed equatoriale 
della macchina. Essendo poi d’altra parte 1’ angolo oi avio = k — ce, 

avremo et «= t -+- k — II. 

Questo c vero facendo astrazione dalla rifrazione e dalla parafasse. 
Ora si l’ una che l’ altra tendono a far variare fa distanza dell’ astro 
dal zenit nel verticale A <?, lasciando inalterato f azimut, fa rifrazione 
aumentando fa distanza dal zenit, c fa parafasse diminuendola. Se fin- 

f iamo pertanto che la parafasse orizzontale sia = p , fa rifrazione dei- 
astro all altezza h sopra l’orizzonte sia = r, quando egli apparisce 
in C, sarà realmente in C' per modo che sia CC = r — p cos h , c 
quindi il vero angolo orario non sarà ABC misurato nel circolo equa- 
toriale, ma A B C — II tl //, e fa vera declinazione non sarà 
è — 90 — B C , come nel circolo di declinazione si osserva , ma sarà 
= 90 — BC' = Ì — dB. I valóri' di d H e dB agevolmente si otter- 
ranno dalie- fonnule differenziali (a), ( b ) (Trig. XVI), facendo in esse 
a = go — B , d a = — d 5 , de — o, B = //, c = 90 — L , essendo L- 


la latitudine dell’ osservatore, l — cp> — A, db = r — p cos A, dA^=o. 
L’equazione (a.) darà d 8= — d b cos C; l’ equazione (A) sostituendo per 
da il suo valore dAcosC, darà d b sca‘ C = cosh sen C d B, e quindi 

d B =■ d li = . Chiamando pertanto t YAR c la declinazio- 

cos à 

ne dell’astro ottenuta dall’ osservazione diretta nella macchina «, S le 
stesse quantità corrette dalla rifrazione c paratasse, si avrà 

v v „ , scn C , 

ò = ò — (r — p cos fi) cos C , A — A. r r — « cos A). 

cos ò ' 

Le quantità A, C racchiuse in queste formule non sono date imme- 
diatamente «tali* osservazione ; esse però si potranno sempre agevol- 
mente dedurre dalle due seguenti equazioni 

cos A sen C = cos L sen lì ; cos A cos C — scn l. cos S — cos L sen E cos /f, 
che risultano dalla risoluzione del triangolo ABC. li bene osservare 
ehe tutti i calcoli relativi a queste correzioni si possono eseguire con 
quattro, od al piti cinque cifre decimali. Mediante le riferite equazioni 
si calcoleranno le correzioni delle AR e delle declinazioni tanto per 
i pianeti come per le stelle di confronto (per le quali sarà p= o), ed 
avendo inoltre riguardo alle correzioni clic possono aver luogo per una 
deviazione della macchina dal suo vero posto, delle quali abbiamo 
trattato nel capitolo li, si potrà assegnare mediante un buon equa- 
tonale con ogni sicurezza la posizione dei pianeti c delle comete quan- 
do per qualunque circostanza non si possa osservare il loco passaggio 
pel meridiano. 

zGo. Qualora si manchi di quadrante mobile e di macchina equa- 
toriale, od anche quando queste macchine non siano della precisione 
e stabilità necessaria per procurare delle buone osservasi oni. allora si 
lia ricorso ai micrometri per determinare la posizione degli astri in- 
cogniti rapporto all’equatore. Appcllansi micrometri quei raeccanesimi 
ehe adattati al fuoco di un cannocchiale sono valevoli a determinare 
la differenza di AR e di declinazione di due astri, i quali per la ro- 
tazione diurna vengono in successivi tempi ad attraversare il suo cam- 
po . mentre esso mantiensi in una posizione invariabile durante L’ os- 
servazione . 

Variano i metodi che devonsi seguire nella riduzione delle osser- 
vazioni fatte a tal sorta d’ istromenti secondo i principi ? dietro i quali 
sono costruiti. Non è nostra intenzione di qui descrivere tutti i mi- 
crometri, dei quali tanno uso gli Astronomi nelle loro osservazioni . 
Di quelli solo che sono più in uso ai nostri giorni, e per la loro sem- 
plicità molto commcndevoli , daremo qui una succinta descrizione, in- 
dicando i melodi che seguire si devono per la riduzione delle osser- 
vazioni io ciascuno di essi, rimandando i nostri leggitori per la dcscri- 
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alone ed uso degli altri ai trattati iT Astronomia «lei signori la Lami» 
e de Lambrc. 

261. Micrometro a filo mobile. Rappresenti ( Fig. ) il circolo 
descritto col centro C il campo visibile del cannocchiale: Il R Q G 
una cassa rettangolare, che si applica al tubo dell’oculare; A li, PS 
due fili sottilissimi di rame, d’ argento, e anche (se il cannocchiale ha 
un forte ingrandimento) di seta, o di ragno fissi nei lati di questa 
cassa; // R Q G una cassa interna che scorre lungo i lati della pre- 
cedente, venendo guidata dalla vite OG'; MN h un filo applicato ai 
lati // Q , R G' della cassa mobile, il quale viene da , essa trasportato 
per lutto il campo dei cannocchiale in modo che rimanga sempre al 
filo A B pnralcllo . 1 passi della vite OG devono essere perfettamente 
uguali; cosi ad ogni rivoluzione della vite il filo MN si avvicina ad 
A B , o se ne allontana di un’eguale quantità. I>a rivoluzione della 
vite viene da un indice indicata nel circolo O, il quale é diviso in 
parli uguali, per lo più in numero di 100. Questa cassetta deve per 
modo applicarsi al tubo dell’oculare, che i fili rimangano nel foco del 
medesimo; indi il tubo oculare deve applicarsi al tubo dell' obbiettivo, 
sicché gli stessi fili trovinsi nel foco del cannocchiale, affinché possa- 
no essere distintamente veduti senza ottica paralasse. 

Conviene prima di tutto determinare il valore delle parti del mi- 
crometro, al che si può sempre pervenire osservando le parti che si 
devono far passare, perché il filo MN si allontani da A li di un an- 
golo dato, come per esempio del diametro del Sole. Il numero dei 
secondi contenuti nell’angolo misurato diviso per il numero delle parli 
osservate darà il valore di ciascheduna ridotto a minuti secondi di arco. 

Qualora si voglia far uso di un tal micrometro conviene rivolgere 
il cannocchiale verso l’ astro, di cui si vuole determinare la posizione, 
e girare il tubo dell’oculare finché il filo AB sia pnralcllo all’equa- 
tore, ossia finché l’astro col suo moto diurno lo segua esattamente. 
Allora il filo S P, che per costruzione è ad AB perpendicolare, rap- 
presenta il circolo di declinazione condotto per il centro C, e tutti gli 
astri che attraversano il campo del cannocchiale sembreranno descri- 
vere corde paralellc ad AB. In questo stato di cose si faccia percor- 
rere all'astro incognito il filo AB esattamente, e notisi il tempo, in 
cui perviene in C al filo di declinazione. Quindi senza alterare la po- 
sizione del cannocchiale, quando un astro conosciuto entra nel- campo 
del medesimo, si porti sopra di esso il filo mobile MN numerando 
esattamente le rivoluzioni intere, c centesimi di rivoluzione, che si de- 
vono svolgere dalla vite O G per condurre il filo mobile dalla posi- 
zione AB alla corda MN percorsa dall’astro nel cannocchiale, e si 
osservi eziandio il tempo in cui giunge al (ilo P S. Egli é ora evi- 
dente che le parti numerale dalla vite O G' ridotte in minuti e et> 
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canili daranno la differenza di declinazione dei due astri: e la diflc- 
rcnza dei tempi osservati nel passaggio di ambedue allo stesso circolo 
di declinazione P S ridotta in arco darà la differenza delle AR . Si 
osservi di più se l' astro conosciuto è passato per il campo del can- 
nocchiale sopra o sotto il centro. Nel primo caso egli avrà una mi- 
nore declinazione, nel secondo ne avrà una maggiore, supponendo, co- 
inè accade negli stromenti astronomici, che il cannoccniale presenti 
gli oggetti rovesciali. 

262 . Le AR e declinazioni determinate con questo metodo devono 
ancora spogliarsi dall’ effetto della rifrazione e della paralasse. La cor- 
rezione dipendente dalle rifrazioni è per lo più trascurabile, poiché at- 
traversando i due astri il campo del cannocchiale, che è sempre di 
pochi minuti, vengono all’ incirca osservati in una medesima altezza, e 
perciò sottoposti all’ istessa rifrazione assoluta; quindi le rifrazioni io 
AR ed in declinazione essendo presso a poco le medesime, le diffe- 
renze osservate ne saranno pressoché indipendenti . Quanto poi alla 
paralasse, se fingiamo un pianeta confrontato con ima stella fissa, non 
avendo questa paralasse sensibile, le AR e declinazioni di quello do- 
vranno per intero correggersi dall’ effetto della paratasse. Siccome però 
anche per una piccola variazione in altezza , nelle vicinanze dell’ oriz- 
zonte sono molto sensibili le variazioni delle rifrazioni , cosi rendesi 
necessario esaminare l’ indole di queste correzioni, c noi principieremo 
da quelle dipendenti dalle rifrazioni. 

Siano rapporto al primo astro a , d l 'AR e declinazione apparente 
osservata; et, S quelle corrette dalla rifrazione; C l’angolo parallattico 
compreso fra il verticale e circolo di declinazione; II l’angolo orario 
comune ai due astri osservati; r la rifrazione nell’altezza A, in cui 
trovasi l’astro nella prima osservazione. Siano per il secondo astro 
le medesime quantità indicate da a, d\ et’, B', C‘, // , A, r. Per i 
ragionamenti fatti al § z5g avremo 


et = a 


rsenC _ 

v/’ 9 
COS 0 


cts= a 


r sen C" 
cos d 


» 


B= d — rcosC; l'=d‘ — r'cosC', 


dalle quali deducesi 

l^i' + d — d' — 

*. * et' 4 - a — a — 


r cos C -+- r coi C' 
r scn C r sen C’ 
cos 8 cos B' 


. . (.) 

• . « 


nelle quali a — a', d — d‘ sono le differenze di AR e di declinazione 
date dall’osservazione. Le quantità r, r dipendono dalle altezze A, A 
dei due astri al momento delle due osservazioni: le quantità A, C, A, 
C' si determineranno molto speditamente dalle equazioni (5 *5g) 
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eos h sen C = cos L sen Tt 

cos A cos C = sen L cos 8 — cos L set» 8 cos H 

cos A' sen C'= cos L sen FI 

cos A' cos C'= sen L cos 8" — cos L sen 8' cos li 


ij3 


(A) 


Se ora ponghiamo r = r-f- g-, 8'= 8 — y, C — C — a;, conside- 
rando r di primo ordine, sari g di secondo ordine, x ed y di primo; 
perciò trascurando le quantità di terzo ordine, fatte le convenienti ri- 
duzioni, riponendo per a?, g ed y i loro valori, cd osservando potersi 
porre C — C’ = sen (C — C'), 8 — 8' = sen (8 — 8'), otterremo 

8 = 8' d — di -+• (r — r) cos C -f- r sen (C — C') sen C . . . (l )' 

^ j (r — r)senC ’rsen(8 — S')tang8 g ^ rcosCsen(C — C") ^ 
cos 8 cos 8 cos 8 

Se l’astro ha una piccola altezza sopra l’orizzonte, l’angolo C per una 
piccola variazione nell’altezza varia pochissimo, come agevolmente rac- 
cogliesi dalle equazioni (A): per le maggiori altezze, r diviene sempre 
di più in più piccolo ; perciò si potranno senza errore trascurare i ter- 
mini moltiplicati per sen (C — C ) nelle due precedenti equazioni. Sarà 
pertanto inutile il calcolo delle quantità h\ <7, e solo basterà calco- 
lare A, C dietro le prime due equazioni (A), nelle quali per maggiore 
esattezza si potrà scrivere ♦ (8 -f- 8’) in luogo di 8 . Per ottenere però 
la differenza r — r delle due rifrazioni conviene conoscere la differen- 
za A — hi delle due altezze, la quale si ha dalla formula 
h — A' — (8 — 8") cos C, che tosto deducesi dall’equazione ( b ) (Trig. 
XVI) ponendo in essa, come nel caso presente accade, db = h — h , 
d a = 8 — 8', d c — o, d B = o . Determinato h cd h — A' , le tavole 
di rifrazione daranno la differenza r — r, di cui si ha bisogno nel cal- 
colo delle equazioni (i)', (a)’, quando ponesi C — C' = o. Del re- 
sto, se in qualche raro caso si aspiri all’ultima precisione, converrà 
calcolare dietro le quattro equazioni (A) le quantità A, A', C, C ; indi 
le equazioni (i), (a) daranno senza difficoltà le cercate quantità ee, 8. 

Quanto alle correzioni dipendenti dalla paralasse esse si deducono 
da ciò che abbiamo detto nel § i5g, ponendo r = o. Sostituendo poi 
ì valori di cos A sen C, cos A cos C dati dalle equazioni (A) avremo 

. p cos L sen // , , , ^ „ 

* = flH r ; ò = a -f- p sen L cos ò — p cos L sen 6 cos //. 

cos 8 

z63. Micrometro circolare. Sia ( Fig. 55) PMSQ il campo vi- 
sibile del cannocchiale, dentro del quale sia sospesa l’armilla circolare 
ABFO situata nel foco. Essendo il cannocchiale rivolto e fissato in 
una posizione particolare , sia PCS la direzione 'del circolo di decli- 
nazione condotto per il suo centro. Egli è palese che se due stelle 
fìsse verranno ad attraversare Tarmilla, in virtù del loro moto diurno, 
voi., r. 35 
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percoi reranno dae corde, come A B, FG paralellc fra loro ed alfe- 
filatore, e per conseguenza perpendicolari a PS. Se osserveremo con 
un orologio siderale i tempi degl' ingressi e sortite di queste stelle io 
A. B, in F, O , la loro semisomma darà il tempo dell’appulso al cir- 
colo di declinazione, e la loro differenza ridotta in secondi di grado 
porgerà gli archi di equatore compresi fra i circoli di declinazione con- 
dotti per A e B, per F e G, i quali moltiplicati per il coseno della 
rispettiva declinazione, daranno la lunghezza delle corde A B, FG in 
secondi di grado. Ciò premesso, h facile vedere che la differenza dei 
tempi dell’appulso delle due stelle allo stesso circolo di declinazione 
P S dà la differenza delle loro A fi ; e se inoltre conoscasi il raggio 
del circolo, la distanza delle due corde AB , FG paralelle di deter- 
minata lunghezza, sarà pure determinata c facile a calcolarsi, e darà 
la differenza delle declinazioni dei due astri. 

Sia in falli r il raggio A C del circolo espresso in secondi di gra- 
do; il tempo sidereo che un astro impiega a percorrere la corda AB 
gia=r: la declinazione del medesimo =6. Avremo AB-- lórcosà, 
clic porremo per brevità — 2 ai sarà A g = a, e perciò il triangolo 
rettangolo AgC darà Cg = p/(r' — a'). Del pari se r', a, S' rap- 
presentano le stesse' quantità per l’astro che percorre FG, avremo 
Cg -ì/(r' — a‘) y quindi la differenza delle declinazioni sarà 
s=l/(r’ . — a')±\À{F — a'"), valendo il segno se le due corde 
sono di sotto e di sopra del centro ; il segno — se restano da uat 
stessa parte rapporto al centro. 

La quantità p/(r* — a’J si calcolerà comodamente colle tavole lo» 
gariuuictie ponendola sotto la forma ^/[(r -f- a) (r — a)], ovvero ta- 
cendo scn <p = — , dopo di che si avrà i/{r‘ — <a') = rcostp* 

z6£. Si fe supposto che i due astri non avessero alcun movimento 
in AB. ed in declinazione. Accade sovente che uno di essi abbia un 
moto determinato in AB ed in declinazione, ed in allora non percorre 
più una linea paralclla all’ equatore con una celerità aguale a quella 
del moto diurno. Così se supponiamo che l’astro più boreale sia am- 
malo da una celerità tale, che in un secondo di tempo siderale la sin 
AB aumenti di Aec, c la sua declinazione di A S. (A^, A ò essendo 
tali che se ne possano trascurare le potenze superiori alla prima, co- 
me sempre accade), in luogo di percorrere la retta AB percorrerà la 
retta Ab, e. la semisomma dei tempi osservati nell’ ingresso ed^egres» 
so dal circolo non corrisponderà più al passaggio in f per il circolo 
di declinazione, ma al punto i, piede della perpendicolare Ci, che di- 
vide A b per metà ; e la differenza delle declinazioni coll’ altro astro 
*arà = C g -1- Cf. Si troverà pertanto il passaggio dell’ astro mobile 
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-per il pnnto f, aggiungendo alla semisomma dei tempi osservati in 
A, b il tempo opportuno a percorrere i f. 

Per trovare if io osservo che in virili del moto diurno il nostro' 
astro in nn secondo di tempo siderale percorre nel suo paralello nel 
senso dell’equatore un arco = (1 5 " — A a) cos ò § 207. Dobbiamo 
adunque supporlo animato dalle due celerità (1 5 ” — A et) cos 8, AÒ, 
che per essere ad angolo retto si compongono in una sola espressa, 
da [/[(i 5 ” — A et)’ cos <S- 4 -(A&)*], la quale trascurando le potenze 
seconde si riduce a (i 5 " — A «) oos 8, ed in virtù di essa percorre 
Ab. Se chiamiamo i l’angolo B A b , od il suo uguale iCf , sarà 

.. A 8 A 8 , .. -A 8 

tang 5 =-t Ti c P crò * cn 1 = — r-, cosj=i. 

e (i 5 — A a) cosò 1 5 coso io coso 

Se ora r rappresenta il tempo impiegato a percorrere Ab, sarà 
Ab — (i 5 — • A ce) t cos 8 , -e pero 1 

C i = l/[r' — T (-"f ^)‘] = V [ r ‘ — r 1 cos' 8 (i 5 — A et)*], la quale 
ponendo per brevità d' m= j /[r' — (i i 5 t così)'], svolta darà 

>C i = d’ — — — >— A * • Trovato C i , sarà i f =.C i tang tj ed il 

4. d 

tempo impiegato a percorrerlo == ^ * — - , -che trascurando 

al solito le quantità di [secondo ordine si riduce a -f- — d & ^ e 

2 25 cos* ò 

questa sarà la quantità da aggiungere al tempo osservato del passag- 
gio per il punto 1, per avere il passaggio per il circolo di declina- 
zione in f. 

Quanto alla distanza Cf è questa = Ci, trascurando le quantità 

di secondo ordine, poichb < Cf = , e cos i = 1 . Quindi se t', t" 

indicheranno i tempi osservali in A , b , e se si ponga d’ la distanza 
della corda Ab del centro calcolata senza avere alcun riguardo al moto 

dell’astro, sarà il tempo del passaggio per f— i (f 4- 1 ") -f- ^ $ 

J 225 COS* S’ 


e la distanza Cf-=d’-\~ 


i 5 (t" — t'y cos’ 8 
la- 


A <* 


260. Vediamo ora quali correzioni convenga applicare alle osserva- 
zioni fatte sui micrometri circolari per ispogliarle della rifrazione astro- 
nomica, e consideriamo un astro cne abbassandosi verso l’ orizzonte 
percorra A B . 

Egli b in primo luogo evidente, che se la rifrazione rimanesse co- 
stante per tatto il tempo impiegato a percorrere AB, egli descrive- 
rebbe una corda paralella all’ equatore, e quindi converrebbe applicare 


'À 


e 

a sua Al ? c declinazione dedotta da onesta osservazione quelle 
stesse correzioni che abbiamo indicate per il micrometro Giare al § j6j 
attribuendogli una rifrazione ugnale a quell» che soffre in A . Pertanto 
seguendo lo stesso ragionamento, e ritenendo te denominazioni prece- 
denti, l’istante del passaggio libero della rifrazione per il circolo di de- 
clinazione condotto per il vero centro sarebbe espresso da 

T= i (f' t ") — -r— — _ e la sua vera declinazione sarebbe 

i5 cos & 

= declin. vera di centro -+- d' — r cos C . 

Ma abbassandosi 1‘ astro nel percorrere fa linea A B , Is rifrazione 
continuamente aumenta, per lo che invece della corda AB parafclfa 
all’ equatore, sembra percorrere la retta A b alla prima inclinata di 
BAb , e se indichiamo per g l’incremento delle rifrazioni da A in B, 
la declinazione dell’astro sembrerà da A in B aumentata di una quan- 
tità = gcosC, e ¥ AH pure aumentata dì , Quindi, chia- 

cos ò 

mando r il tempo t" — f ' espresso in secondi siderali , l’ incremento 
apparente della declinazione in un secondo sarà = & cos P ; e l’ incre- 
mento corrispondente dell ’ All sarà = ■ P er ispogliarc adun- 

que le AB e declinazioni di questo apparente incremento, attribuire- 
mo loro una velocità li oc in AH = ■ — — — y-- , ed in declinazione 

T cos ò 

A S = — ^ C ° a ? . Quindi ragionando come nel § precedente trove- 
remo le correzioni da applicare al passaggio per il circolo orario, e 
«Ila distanza dal centro per ispogliasle interamente deli’ effetto della ri- 
frazione . Otterremo cosV 

, -, . , , , r scn C g A' cos C 

pass, al vero- circolo orario = f Ct -+- 1 ) — — — 

1 5 coso zzo t cos’ o 


differ. di declin. col centro =</' — rcosC — 


1 5 t cos 8 g sen C 

XdT 


ove la quantità A' rappresenta la distanza della corda dal centro cal- 
colata senza avere alcun riguardo alla rifrazione. 

La quantità r si prenderà dalle tavole ordinarie delle rifrazioni per 
l’altezza dell’astro sopra l’orizzonte corrispondente al tempo siderale t. 
Quanto alla quantità g esprimente la differenza fra le rifrazioni relative 
ai punti A, B si otterrà calcolando il cambiamento in altezza da A in 
B dietro la formula A &= — làrcosSsenC, che agevolmente dcdifc- 
«esi dalle formule differenziali dei triangoli sferici date nella Trigono- 
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metria . Ecco pertanto le formule da calcolarsi per liberare ana tale 
osservazione dalla rifrazione. 

Si calcoleranno in primo luogo h , C, A h colle seguenti equazioni, 
nelle quali II esprime l’angolo orario del centro del micrometro 
( 1 ) cos h sen C = cos L sen H , 

(z) cos h cos C — sen L cos X — cos L sen X cos //, 

(3) A h = — i5 t cos X sen C . 

Si prenderà la rifrazione r corrispondente all’ altezza h — li/i, c 
la sua variazione g per una diminuzione A A nell’altezza. Quindi chia- 
mando T' il tempo del passaggio al circolo di declinazione ottenuto 
con le correzioni del § precedente, se siano necessarie; c d ' la di- 
stanza della corda Ab dal centro; T, d le stesse quantità corrette 
dalla rifrazione , avremo 


i5 cos X ZZO T cos' S 


(5) d = d' — r cos C ■ 


1 5 t g sen C cos X 

n- 


Applicando poi le stesse correzioni eziandio all’astro che percorre 
la corda F G, dal confronto «Ielle osservazioni così spogliate della ri- 
frazione e dei movimenti particolari degli astri, troveremo le loro vere 
differenze di All e di declinazione. 

z66. Suppongono le formule dei §§ precedenti che gli astri nel- 
l’ attraversare il micrometro circolare descrivano lince rette paralclle 
all’ equatore, mentre in fatto percorrono archi di paralelli . lina tale 
supposizione è quasi sempre permessa in grazia della piccolezza del 
raggio del micrometro ; ma se gli astri osservati fossero molto vicini 
ai poli dell’equatore, il raggio del micrometro abbraccierebbe una por- 
zione considerabile del paralello condotto in quelle regioni, e le for- 
mule del moto rettilineo abbisognerebbero di una correzione'. Egli è 
in primo luogo manifesto, che la semisommn dei tempi osservati nel- 
l’ ingresso c sortita somministrerà sempre il passaggio dell’astro per il 
circolo di declinazione condotto per il centro, c quindi le All «(edotto 
con questo mezzo non abbisogneranno di alcuna correzione . Quanto 
alle differenze di declinazione consideriamo il triangolo sferico formato 
al ponto d’ ingresso «lelf astro, al polo dell’ equatore, cd ai centro del 
micrometro. Chiamando X la declinazione dell’astro, D quella del cen- 
tro, r il raggio del micrometro, r il tempo siderale impiegato per de- 
scrivere l’angolo al polo sarà=^r, e però esso triangolo darà 
1’ equazione cos r = sen X sen D cos X cos D cos ^ t, la quale per 
1’ artiheio tante volte posto in nso riduccsi a 

sen’ tr = sen' i (X — D) cos X cos D sen ’^t, 

Sostituendo gli archi ai seni di r, X — £>, ^T, che sempre riman- 
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= r ’ — a ' — '(X — D) a ’ tangX, 


*:« 

gono piccolissimi, © ponendo al «olilo ~ tcos 8 =s a, la precedenUr 
equazione porge 

_ „ n’cosD . , .coi D — cosX 

(S— D)‘=r- r —r — a — a r 

' ' co» 4 co* 4 

trascurando le potenze di ordini superiori ; estraendo ora la radice 
quadrata, c ponendo nel termine piccolissimo in luogo di X — IJ il 
*uo valore prossimo 1/ (r‘ — a‘), otterremo 

8 — D = l/(r’ — a ‘ ) — ■* ta . p ° ■> ove t /{r' — a') è la distanza della 

•a Zi 

corda supposta rettilinea dal centro del micrometro.. Posta questa —dy 
avremo X — D = el- 


ei' tang X 


a /{' 

Del pari per un altro astro indicando per a', X', d' le quantità 

corrispondenti ad a, X, «/, troveremo X' — D = d' — • — — ! an ®_è ... 
‘ 2 /{ 
Quindi la differenza delle declinazioni dei due astri sarà 


X — X =* d — — d -f- 


a ‘ tang X — a" tang X' 

7W 


; e se in quest’ ultimo ter- 


mine, che rimane piccolissimo, sostituiamo a X e X' il medio aritme- 
tico i (X X ), otterremo senza errore sensibile 

tang i (X' -(- X) , , , , , .. 

° v ■ (a -f- a) (a — a ) , ove R X il so- 


X'— X = <T — d 


2 ir 


lito numero di secondi contenuto nel raggio, il cui logaritmo è 
= 5,3i4Ì25i , 

2G7. A compimento di quanto abbiamo detto intorno al microme- 
tro circolare, aggiungeremo la maniera di determinare il raggio r, che 
come elemento importantissimo entra in tutte le formule precedenti. 
11 metodo più facile e pili spedito per questa ricerca sarebbe quello 
di determinare il tempo che una stella equatoriale, passando pel cen- 
tro, impiega a percorrerne il diametro, poiché la sua metà ridotta in 
secondi di grado darebbe il valore di r. Ma essendo mólto difficile 
assicurarsi che essa passi esattamente per il centro, cosi è più sicuro 
determinarlo mediante due stelle, delle quali si conosca esattamerife 
la differenza di declinazione. Siene in fatti due stelle ( Fig. 55 ) che 
percorrano le corde A F G, e sia la declinazione di A B = X , di 
F G = X' . Il tempo impiegato a parcorrere A B = t, ed FG = t. 
Sarà A B = 1 5 r cos X = a <r, F G = 1 5 r' cos X' = 2 a . Indicando 
ora con 3, z gli angoli A C g, FCg avremo le tre equazioni 
rscns = a, rsen; = a', r (cos z' 4- cos z) es X' — X, le quali danno 

scn z sen z a -f- a sen s — - sen z a — a , . , , ,, 

— che m virtù delle 


«OS S -f- COS 3 X — X ’ 


X' — X’ 
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equazioni -della Trigonometria (I.) ai cangiano nr 

(i) tang i (a'-H a) = * (*) tang * (*' — z) = * 

Arenilo con queste equazioni determinato gli angoli z, z', si arri 

a a & — S 

r ... .. « -, = ■ ■ ■ ■ , , ■ " • 

sen z sei» a 2 co* l(i + i) cos I (z — z) 

Il raggio del micrometro circolare si potrà eziandio molto accura- 
tamente determinare se abbiasi un teodolite od un circolo ripetitore, 
misurandone il diametro dopo di avere tolti gli oculari, come si è 
praticato per determinare le distanze equatoriali dei fili nello stromen- 
to dei passaggi al § 34» 

26 S. Micrometro -angolare . Il micrometro circolare e sommamente 
comodo nelle osservazioni astronomiche , perchè applicato ad un can- 
nocchiale qualunque pel sno uso, non altro richiedesi se non che sia 
questo solidamente montato sopra un piede qualunque affinchè durante 
le osservazioni mantenga una posizione invariabile. Un tale microme- 
tro è salito In grande riputazione in grazia dell’ uso frequente fattone 
dal celebre Olbers, il che ha impegnato un altro valentissimo, mate- 
matico ed astronomo ad esporne la teoria in on breve commentario 
inserito nel volume XXIV del pili volte citato Giornale Monatlicho 
Corrcspondenz von Zach, ove trovcrassi pure un ingegnoso artificio 
suggerito da Olbers per ottenere con sicurezza la differenza di decli- 
nazione di due astri nel caso che uno di essi passasse in gran vici- 
nanza del centro, poiché allora un piccolo errore commesso nel tem- 
po ha una grande influenza nel risultamento. 

Tutto che semplice sia l’uso del micrometro circolare, trovo pili 
comodo (quando si abbia un cannocchiale montato paralatticamente) 
un’ altra foggia di micrometro, che chiamerò angolare , di cui ho Tatto 
uso frequente nelle osservazioni delle comete, quando per anche non 
era in possesso quest’ Osservatorio dell’ equatoriale di Utzschneider de- 
scritto al capitolo IL 

Rappresenti ( Fig . 5g) R P S P' il campo visibile del cannocchiale j 
M M\ PP\ A" À” siano tre fili d’argento, o tre sottili laminctte me- 
talliche tese nel foco, equidistanti fra loro, e visibili anche senza es- 
tranea illuminazione per facilitare l’osservazione degli astri i più lan- 
guidi, come spesso sono le comete: R S una simile laminetta alle pre- 
cedenti perpendicolare, la quale rendasi paralella all’equatore facendosi 
che una stella fissa la segua esattamente per tutto il tempo da essa 
impiegato ad attraversare il campo; MN‘ un’altra uguale lamina me- 
tallica inclinata alle prime di un angolo = 1 , che Tassi dai 3o' ai 4.5*, 
e che devesi con le osservazioni accuratamente determinare, come di- 
rassi in appresso. One astri vengano ad attraversare il campo T uno 
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percorrendo il paralello abcd, l’altro a b' c d', t «i osservino acco- 
ratamente i tempi f, t', t" , t" : t, t', t", t" nei quali sortono dalle 
lamine in a, b, c, d\ a', b\ c, d‘ . Sarà primieramente il passaggio 
alla lamina di declinazione P P‘ per il primo = j (/ f ' _|_ t "'\ ; per 
il secondo = (r r -+- t "') ; e la loro differenza darà la differenza 
delle /IR degli astri. In secondo loogo indicando per l, S" le de- 
clinazioni prossime dei due astri, sarà a c = >5 (r" — t ) cos 5; 
<i'c'=i5(t — t)cos 8', c d = i 5 (t'“ — t ") cos S ; c'd'= 1 5(r'" — r") cos 3', 
dove basterà conoscere la declinazione dentro qualche minuto, e si 
potrà il pili delle volte fare 5 = 8' ( uguale alla declinazione del cen- 
tro del cannocchiale). Avendo dietro le differenze dei tempi calcolato 
le linee ab, cd , a b\ c d‘ si chiamino per ordine a, «, b , sarà 
ri a = S — 8 ' = (n — à)Langi; e del pari dd’ — i — S' = (0 — a) tang i. 
Conoscendo pertanto l’ angolo i, si avrà dietro questo modo di os- 
servare la dii) crenza di declinazione ; viceversa si otterrà l’ angolo i 
dietro l’ osservazione di due stelle di nota declinazione mediante le 

.5 — 8' .8 — 5' 

equazioni tang t = ^ , ovvero tang i = . 

Qui pure si dovranno correggere i risultameli ottenuti dalla va- 
riazione delle rifrazioni ; le formule per questo oggetto facilmente si 
deducono dietro discussioni analoghe a quelle che abbiamo riferite per 
le due precedenti specie di micrometri , e perciò non ce nc occupe- 
remo, rimandando per la teoria generale di queste correzioni per qua- 
lunque specie di micrometri a due interessanti articoli del signor Bel- 
ici nel volume XVII del Moti. Corresp. di Zach, e nel volume 111 
del Giornale del signor Schumacher pubblicato in Altona sotto il ti- 
tolo di Astronomische Nachrichten pag. 3^. 

afjg. Scolio. Quando coi metodi precedenti siasi osservato la po- 
sizione di un pianeta rapporto all’equatore, questa ò riferita alla po- 
sizione apparente dell’equinozio, o, come dicono gli Astronomi, all’e- 
quinozio vero, e di più è affetta dall’aberrazione della luce. Riser- 
vandoci nel secondo volume a trattare dei movimenti dell’ equinozio e 
dell’ aberrazione della luce, qui ci limiteremo ad indicare i precetti per 
ispogliare le osservazioni da queste piccole quantità. * 

In primo luogo dalle AR e declinazioni osservate, e ridotte come 
abbiamo prescritto, si dedurranno le longitudini e latitudini apparenti 
«lei pianeta facendo uso della obbliquità apparente dell’ eccliltica per 
quell’istante che prenderassi o dalle tavole del Sole, o dalle Effeme- 
ridi annue degli Astronomi Ritenendo inalterata la latitudine, appli- 
cheremo alla longitudine la nutazione dei punti equinoziali presa con 
aegno contrario a quello delle tavole, o «Ielle Effemeridi, c si avrà 
cosi la posizione del pianeta rapporto all’ ecclittica riferita alla media 
posizione dell’equinozio. 
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In secondo luogo per ispogtiare le posizioni osservate dall’ aberra- 
zione della luce, eia il moto diurno geocentrico del pianeta espresso 
in minuti e parti di minuto = n ; la sua distanza dal centro della 
terra sia = r ; P indichi la quantità determinante la posizione libera 
dall’aberrazione; P' la stessa quantità affetta dall’aberrazione. A Tre- 
mo fra P e P' la seguente relazione P = P' -4- o, 34a5 n r , nella 
quale se P, P‘ indicano AR. declinazioni, longitudini o latitudini, do- 
rrà n essere il moto diurno geocentrico in AR, declinazione, longitu- 
dine o latitudine, che si dedurrà dalle osservazioni giornaliere o dal- 
l’ Effemeridi, od anche dalle formule esposte al § z5z. Il termine 
o, 34 z5 n r rappresenta 1’ effetto dell’ aberrazione espresso in secondi 
di grado, se (come abbiamo supposto) sia n dato in minuti. 

CAPITOLO XIX. 

Di alcuni accidenti particolari relativi alla costituzione 
fisica dei pianeti. Quadro del sistema planetario. 

Catalogo delle Comete. 

I - . ■ *«-«». è ■ "yiV .j- ~ 

pianeti tutti veduti con buoni cannocchiali presentano ma 
sensibile diametro , il quale sebbene sia di pochi secondi , pure varia 
insieme con la loro distanza dal centro della terra . Noi riferiremo nel 
quadro generale in fine di questo capitolo il diametro di ogni pianeta, 
come sarebbe veduto in una distanza dalla terra ugnale alla distanza 
media della terra dal Sole, che assumeremo per unità delle distanze 
celesti . Qualora siasi col mezzo di un buon micrometro determinato il 
diametro apparente di un pianeta, per ricondurlo a quello che osser- 
verebbesi nell’ indicata distanza, convien calcolare per l’istante dell’os- 
servazione la distanza del pianeta dalla terra, che porremo = r . Se 
a A rappresenta il diametro misurato , * 8 quello ridotto alla distanza 
media, e se indichiamo per a g il diametro lineare del pianeta , avre- 
mo dietro i noti principj di ottica 1 4 = — ■, e il 1= ag; quindi 
$ 

A = — , e però S = r A , dalla quale equazione otterremo il semi- 

diametro ridotto alla distanza media col mezzo del semidiametro mi- 
surato, e viceversa dato 8 avremo il semidiametro A , che avrà luogo 
in una distanza r. Se dividiamo il semidiametro di nn pianeta per il 
semidiametro terrestre veduto alla stessa distanza, o ciò che ò lo stesso 
per la paralasse orizzontale del Sole, avremo il raggio del pianeta in 
parti del ràggio della terra, cd il cubo di questo rapporto darà il vo- 
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lume «lei pianeta supposto quello della terra = 1 . In tal guisa si h for- 
mata la colonna dei volumi dei pianeti nel quadro generale. 

2 - 1 . Mercurio, che è il pianeta al Sole pih Ticino, essendo quasi 
sempre immerso nei raggi solari, difficilmente può vedersi ad occhio 
nudo, ed anche coi cannocchiali, apparisce mal contornato, e si pre- 
senta come nna piccola face tremala, qualora non siano essi di un* e- 
s trema precisione, li solo Schrocter ha potuto vederlo ben contorna- 
to, e lo ha giudicato circondato da un’atmosfera molto densa; vi ha 
eziandio scoperto delle ombre molto estese, le quali sembrano annun- 
ziare delle alte montagne alla sua superficie, e dall’ andamento di que- 
ste ombre, dalla posizione dei corni della fase luminosa ha giudicato 
che si ravvolga intorno a se stesso da occidente verso oriente nello 
spazio di a{." 5' 3o". 11 piano del suo equatore è inclinato al piano 
della sua orbita di circa io”: donde risultano vicissitudini delle sta- 
gioni analoghe a quelle della terra. 

ajz. Venere è il secondo pianeta situato fra Mercurio e la terra 
in una distanza dal Sole di circa 0,7. Domenico Cassini, mentre era 
ancora in Italia, quindi Bianchini con forti cannocchiali vi osservarono 
delle macchie. Sembrò a Cassini che si ravvolgesse intorno al suo 
asse in 23 ore; ma Bianchini credè invece potere stabilire la sua ri- 
voluzione in 8’. Tanta disparità è stala decisa in questi ultimi 
tempi dal signor Schroeter, il quale coi suoi perfettissimi telescopi vi 
ha scoperto nuove macchie , delle montagne , un* atmosfera in densità 
poco dalla nostra «liversa, ed ha stabilito la durata della sua rotazio- 
ne in x3 :< si' 19". La posizione dei suo equatore non è per anco ben 
conosciuta: dietro alcune non del tutto certe osservazioni è stato con- 
getturato che questo piano sia inclinato a quello dell’orbita per circa 
^2"; inclinazione grandissima, dalla quale devono risaltare grandi dif- 
ferenze fra gli avvicendamenti delle stagioni, se alle nostre vogliansi 
confrontare- Venere splende talvolta a tal segno, che può vedersi an- 
che di giorno. Si crederebbe che la sua massima luce dovesse aver 
luogo verso le sae digressioni ; essa invece ha luogo avanti c dopo le 
congiunzioni inferiori in una distanza dalla terra =» o,£3o.{., ed in una 
elongazione di 3p° 4^, come può vedersi nel voi. II dell’Astronomia 
del signor Piazzi. 

a^3. Marte presenta pure con buoni telcscopj diverse macchie, 
delle quali alcune sembrano fissamente aderenti alla sua superficie, al- 
tre variabili. I primi a riconoscerle furono Fontana nel i636, e Bar- 
uffi nel 1 644- ; ma al signor Cassini si deve il merito di averle atten- 
tamente seguite, e di averne fino dal 166G dedotto che Marte rav- 
volgcsi in ii b 4o . Suo figlio, Maraldi, ed altri se ne sono successi- 
vamente occupali, c per ultimo Herschcl ha dedotto dalle sue proprie 
osservazioni la posizione dell’equatore di Marte, c la dorata della sua 
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f%ta*ioite. Egli stabilisce la dorata della rivoluzione di Marte in 
84" 3g’ ii ', l’ inclinazione del suo equatore al piano della sua orbita 
di 28" il, e pone il nodo a ** io* 28', donde risulta eerta somi- 
glianza nelle vicissitudini delle stagioni, che devono aver luogo alla 
superficie di Morte con' Quelle della terra . Herschel ha eziandio os- 
servato uno schiacciamento considerabile in Marte, ed ha trovato il 
diametro equatoriale maggiore dell’ asse dei poli di ~ . Per ultimo le 
macchie variabili osservate in Marte essendo situate verso i poli del 
suo equatore, vengono dal signor Herschel riputate simili agli ammassi 
di ghiacci c di nevi che si trovano ai poli della terra, i quali si sciol- 
gono in virtù del calore estivo . 

z-4. Giove e Saturno veduti con buoni telescopj presentano pure' 
delle macchie, delle quali alcune sono variabili, altre sembrano come 
aderenti alla loro" superficie . Domenico Cassini fu il primo a ricono- 
scerle, e giunse col loro mezzo a scuoprire la rotazione di Giove, che 
giudicò ai g* 55 5 i ", il quale risaltamento è stato eziandio dagli À- 
stronomi posteriori verificato, e specialmente dal celebre Herschel, il 
quale la giudica di g h 54 ' intorno ad un asse all’ orbita del pianeta 
pressoché perpendicolare. Quanto alla rotazione di Saturno è stala per 
la prima volta determinata dal signor Herschel Bell’ anno 1 jg 3 , il qua- 
le con moftfplici osservazioni la reputa di circa io’’ 16' (*). La sor- 
prendente celerità di rotazione di questi due pianeti deve produrre 
verso' il loro equatore una gran forza centrifuga, e quindi le molecole 
ali* equatore gravitando meno verso il centro’ che ai poli , dovranno 
dal centro più discostarsi . Il diametro del loro equatore dovrà nota- 
bilmente differire dall’ asse di rotazione, la rjual cosa realmente si os- 
serva essendosi trovato dietro esattissime misure dal signor ab. Ro- 
di ori, che in Giove il rapporto degli assi c di i 5 :» 6 , c secondo al- 
tri di i 3 :i 4 , mentre per Saturno risulta all’ incirca di 10:11. Oltre 
le macchie, dalle quali si è dedotta la rotazione intorno ad un asse 
da' occidente verso oriente, si sono osservate sulla superficie’ di Giove' 
e di Saturno delle fascie paralelle al loro equatore alquanto variabili 
sia per il grado della loro luce, come anche pel loro numero e posi- 
zione. Sulla superficie di Giove d'ordinario se ne distinguono tre an- 
che con i cannocchiali di mediocre ingrandimento, ed Herschel con i 
suoi giganteschi telescopj e giunto a noverarne presso a 4 <>. Le fa- 
scie di Saturno sono più difiicili a vedersi, e per la prima volta fu- 


(*) tl signor Bailjr nell» sua pregevolissima opera ( Astronomica! Tablet and Far* 
mutue ptc. tho wicb are prefized thè elcmeuis of lise Solar System. London 1807 ) 
porge' 1 seguenti valori numerici : Tempo della rotazione di Giove 9 11 55’ 49"» > * in- 
clinazione del suo asse a quello dell* ecciitlica =' 3” 5* 5o" . Tempo della rivoluzio- 
ne di Saturno = to h aj iG", 8 ; indicazione del suo asse a quello deli’ ccctitliear 

=* 3 «* 19' • 
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rono da Cassini rimarcate, indi dai (ignori Herscbel e Schroeler oa~ 
servate e disegnate. La loro variabilità, e la loro costante direzione 
nel senso dell* equatore fa sospettare che esista intorno a questi due 

E ianeti un’ atmosfera, sulla quale si adunino i vapori in ibrina di nu- 
i, e da venti regolari simili a quelli della nostra terra Ira i tropici 
Tengano da occidente in oriente trasportate. 

270. Urano è l’ ultimo pianeta del nostro sistema finora conosciu- 
to. Fu scoperto dal signor Herscbel la notte dei i 3 Marzo 1781, e 
da esso annunziato al pubblico qual nuova cometa. Non essendo stato 
possibile rappresentare plausibilmente le osservazioni di questo nuovo 
astro in un orbita parabolica (ipotesi che ordinariamente si assume a 
rappresentare il moto delle comete, come vedremo a suo luogo), il 
signor Saroa dubiti) per il primo che dovesse venire riposto fra il nu- 
mero dei pianeti, ed in fatti avendo cercato un’orbita circolare, elio 
rappresentasse tre osservazioni, trovò che mirabilmente soddisfaceva 
alle altre. , • 

In seguito i signori Slop astronomo di Pisa, Oriani e de Lambre 
ne formarono delle tavole, e questi ultimi avendo dietro la teoria di 
la Place calcolato le perturbazioni cui va esso sottoposto per l’attra- 
zione degli altri pianeti, pervennero a rappresentarne i movimenti con 
quella medesima precisione, con cui le tavole rappresentano i moti de- 
gli altri pianeti. A. tanta esattezza molto contribuì la fortunata scoper- 
ta dei signor Bode di Berlino, il quale riconobbe che una stella os- 
servata dal celebre Majcr il >5 Settembre 1756, e Don più veduta al 
posto indicato benissimo rappresentava la posizione di Urano in quella 
sera, donde si è potuto dedurre con gran precisione la durata della 
■□a rivoluzione intorno al Sole di 83 anni 5 a> 4% e quindi per la 
terza legge di Keplero si è ottenuta la sua distanza media dal Soie- 
Essendo egli da noi sempre molto distante poco o nulla si conosce 
della sua fisica costituzione, c quantunque non si dubiti della sua ro- 
tazione , non si è ancora pervenuto a determinar^ dietra le osserva- 
zioni. 


Dei nuovi pianeti Cerere , Pallate, Giunone e Festa* 

>76. Keplero il primo, indi Lambert e Bode cominciarono a so- 
spettare che fra Marte e Giove esister dovesse un. nuovo pianeta, a 
ciò indotti da una certa legge, che discuoprirono nelle distanze dei 
pianeti dal Sole, alla quale soddisfa plausibilmente eziandio Urano sco- 
perto nel 1781. Posta la distanza della terra dal Sole = io, le medie 
distanze dei pianeti si possono esprimere presso a poco nel modo se- 
guente : 
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= 4 + o. 
= 4 + 3. 
= 4 + 3. 
= 4+3. 
= 4 + 3. 
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i.® per Mercurio . 

а. * per Venere . 

3. * per la Terra . . 

4. " per Marte i5 = 4+ 3. a* ^ circa. 

5. ° per Giove 5a = 4 + 3. a' i 

б. ° per Saturno . . . . g5 = 4 + 3. »'• I 

7.* per Grano iga = 4 + 3. a* ’ 

Vedcsi di (pii che la legge delle distanze fra Marte e Giove soffre 
un’ interruzione, e quindi quelli che in tutte le operazioni della natura 
sogliono ammirare l’ armonia e l’ uniformità non esitarono a credere, 
che esistere dovesse un altro pianeta, la cut distanza media dal Sole 
fosse =4 + 3. z 5 = 28, resosi a noi per la sua piccolezza invisibile. 
Qli Astronomi dell’ Allemagna si divisero il cielo, formando per la sua 
ricerca una società, di cui era presidente il signor Schroeter, e segre* 
tario il signor barone di Zach. Mentre erano tutti intenti a questa 
ricerca ne toccò in sorte la scoperta al signor Piazzi in Palermo , il 
quale occupato nella formazione del suo celebre catalogo andava pas- 
sanilo in rivista le più piccole stelle. La sera pertanto del primo Gen* 
najo 1801 alle ore 8 rimarcò una piccola stella non segnata in altri 
cataloghi, ne determinò la posizione, e non tardò ad accorgersi nelle 
successive notti che era dotata di moto proprio. È interessantissima 
la storia relativa alla scoperta di questo pianeta, c dei primi passi 
fatti per determinarne la sua orbita. Si può vedere in tre Memorie 
dello stesso Piazzi, nelle Effemeridi di Milano, e soprattutto nel più 
volte citato Giornale del signor Zach, ove trovansi tutte te osserva- 
zioni, le ipotesi, i calcoli relativi a questo ed agli altri suoi germani 
pianeti scoperti negli anni susseguenti, cioè a Pallade scoperto dal si- 
gnor Olbcrs il 28 Marzo 1802; a Giunone ritrovato dal signor Har- 
ding il 2 Settembre i8o4, ed a Vesta veduto per la prima volta da 
Olbcrs il 29 Marzo 1807. Quasi tutti gli Astronomi viventi si sono 
indefessamente applicati nell’ osservare questi nuovi astri, e correggere 
gli elementi delle loro orbite. Al signor Gauss però si deve il vanto 
di averne di tutti sulle prime osservazioni determinati gli elementi el- 
littici, ed a questo celebre calcolatore siamo debitori di nuovi elegan- 
tissimi e speditissimi metodi per determinare dietro tre osservazioni 
Ira loro non molto distanti l’ orbita di un nuovo, pianeta . 

277. Tutti qaesti nuovi pianeti sono molto piccoli, e non possono 
essere osservati se non con i migliori cannocchiali; ciò non ostante 
Cerere e Vesta sono abbastanza splendenti, e facilmente osservare si 
possono agli stromcnti meridiani ; Pallade e Giunone sono molto più 
deboli, e molto più difficili ad osservarsi . Quanto ai loro diametri, alla 
distanza media della terra dal Sole, giusta le misure di Herscbel e di 
Schroeter risultano come segue : diametro di Cerere = 4'\ 4® j di 
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Pallade = 3 o; di Giunone =3 3 ", 06; Vesta non si è potato- bene* 

apprezzare. Una circostanza assai rimarchevole' si e che tatti questi 
nuovi pianeti cadono fra Marte e Giove conservando presso a poco 
ana stessa distanza media dal Sole, ed i piani delle loro orbite s’ in* 
contrano ali’ incirca negli stessi punti del cielo stellato, cioè nella co* 
stellazione della Vergine, c nella opposta della Balena (*). Da tutte 
queste circostanze il celebre Olbers è stato condotto' alla felicissima 
ipotesi che originariamente esistere dovesse fra Marte e Giove un solo 
pianeta di massa e volarne agli altri comparabile, e che o per interna 
forza espansiva, o per il possente urto di qualche cometa sia stato ri- 
dotto in piccole parti, le quali animate dalla forza centripeta verso il 
Sole, e dalla novella forza di projezione abbiano preso a descrivere 
nuove orbite intorno al Sole comprese in piani tali che evidentemente 
tagliar si doveano nei contorni della separazione . Non vi fu per certo 
ipotesi coronata da più felici successi; poiché assiduamente osservan- 
dosi le stelle della costellazione della Vergine e della Balena (per ove 
questi frammenti planetarj passare dovrebbero nello spazio di quattro 
o cinque anni) si è pervenuto allo scoprimento di Giunone e di Ve- 
sta. Forse altri ne esistono, che a noi svelerà la serie dei tempi, e 
l’assidua osservazione, c forse alcuni altri frammenti si sono- cangiati 

(*) Sieno o , a' !e longitudini dei nodi ascendenti di due orbite planetarie, le 
inclinazioni delle quali alreccliuica sieno «, V . Sia p la longitudine del loro punto 
d’ iucoulro , <7 la sua latitudine, n Y argomento di latitudine di questo punto nella 
prima orbita, n* nell* seconda* Avremo per determinare pp q t «, n 1 le seguenti 
equazioni 

(i) tang q = tang i sen^?— • ■) = tang C sen (p — m )' 9 
dalla quale coll’ artificio più volte praticato deducesi 
»■ 1 , , aei» 

(a) tang [p — f (. -+- *•)]= laog i (•'—•) . 

, tang (p — •) tang (0 — ® ) _ . 

Trovali p. q f st avra tang n = , taug ri = — - --- — . Qualora co- 

r 7 cosi co* 1 

noscansì rt f n* si otterranno facilmente le anomalie corrispondenti alla linea dei no- 
di, e quindi i raggi vettori, la differenza dei quali porgeià la distanza scambievole 
dei pianeti nella linea stessa. Applicando questi precetti ai nuovi pianeti trovasi (as- 
snmeudo per unità delle distanze la distanza media del Sole) 
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distanze scambievoli 

p 

7 

nel i*uodo 

nel a"nodo 

Cerere — Pallade 

187*39- 

-♦-IO* 1 I* 

0, >99 

0, 078 

0, 835 

Cerere — Giunone 

aio 0 

8 17 

o, 609 

Cerere — Vesta 

337 

5 54 

°,549 

0, i8<5 

Pallade — Giunone 

‘73 17 

0 3o 

0,597 

0, 85 1 

Pallade — Vesta 

183 5 i 

7 1 

o ( 080 
0,995 

O, '47 
o,465 

Giunone — • Yest* 

ao3 13 

7 * 
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in eomelc, prendendo a descrivere delle orbite paraboliche, come ha 
dimostrato poter accadere il signor la Grange in una Memoria, di 
cni a Sito luogo parleremo. 

La teoria dei movimenti di questi pianeti non è ancora ricondotta 
all’ultimo grado di esattezza; essa è sottoposta a grandi difficoltà in 
grazia della forte eccentricità delle loro orbite, e della loro vicinanza 
a Giove, che per la sua gran massa esercita sopra di essi una pos- 
sente azione, c perturba notabilmente i loro movimenti ellittici. Noi 
ci contenteremo di qui riferire gli elementi delle loro orbite, atten- 
dendo dall’ attività degli Astronomi il perfezionamento della loro teo- 
ria, e le tavole dei loro moti. 

i* Elementi ellittici di Cerere per la decimatcrza volta corretti 
dal signor dolt. Gauss; . 

Epoca dei moti medj, Gottinga, o Gennajo i8ot = 77 0 18' 36 ", 5 ; 
Perielio = i£6" *6' o", i ; suo moto annuo = -f- z' i ", 3 ; 

Moto diurno medio = 770", gi 3 o ; log. semiass. mag. «= o,£(ao£86; 
Eccentr. per o Genn. 1806 = o,o j 85 oz 8 ; ami. variaz. = ■ — o,ooooo 583 ; 
Longit. nodo asc. pel 1806 = 8o* 53 '(i", 3 ; ann. moto = i'', 48 ; 

Inclinazione all* ecclittica . — io 3 i ano. variaz. = — o ,44-. 

a.' Elementi ellittici di Pallade dal signor Gauss ricavati dalle sei 
opposizioni degli anni i 8 o 3 , i Boi, i 8 o 5 , 1807, 1808, 1809: 

Epoca dei moti medj, Gottinga, o Gennajo i 8 o 3 = a»»' 34 / 53 ", 64 ; 
Moto diurno medio = ijo", 5 oio; log. semiass. magg. = o, 44 Iìo 7 i ; 
Longit. del pericl. = 1 21° 8' 8 ", 54 ; longit. del nodo = 172" a8' ia",^ 3 ; 
Incliti. alHecclitt. = 34 3 ^ 38 , 35 ; eccentricità = o, z 44 ^ 4 z 4 * 

3 .* Elementi ellittici di Giunone per l’ottava volta corretti dal si- 
gnor dott. Gauss: 

Epoca dei moti medj, Gottinga, o Gennajo i 8 o 4 = 3 30' »' ao", 1 ; 
Moto diamo medio = 8 i 4 ", 3 a 4 j log. semiass. magg. = o, 4 z 6 i 833 ; 
Long, del per. nel 1 8 o 5 = 53 ’ 1 o' 53",9 ; long, del nod.( 1 8 o 5 )= 1 7 1 ‘ 4 ' 1 1 ",3 ; 
Inclinaz. all’ ecclittica = 1 3 4 eccentricità = 0,2554521 . 

4 -° Elementi ellittici di Vesta secondo i miei risultamentì ( Mera, 
della Soc. Ita), tom. XVII): 

Epoca al meridiano di Padova, o Gennajo 1810 = io 5 * 56 ' 34 ", 5 ; 
Moto diamo medio = 977", 7699; log. semiass. magg. £=0,373*206; 
Long, del pericl. (1810) = 249’ 19” 55 ", 2 ; sua var. ann. = -+- 1' 34 ", a 4 ; 
Long, d.nod. asc. (1810)= io 3 11 3 i , 3 ; sua var. ann. = -4- o i 5 , 63 ; 
Incliti, all’ecclit. (1810) = 7 8 2 , 4 ; ann. variaz. = — 0,12; 

Eccentricità . (1810) =a o, 0884972 ; ann. variaz. = -+- o,ooooo 4 oog. 
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Apparenze dell' anello di Saturno. * 

278. Giove, Saturno ed Urano veduti col cannocchiale sono tem- 
pre accompagnati da alcuni piccoli astri, che intorno ad essi in diversi 
tempi si avvolgono, e presentar devono dal centro di questi pianeti 
apparenze simili a quelle che noi osserviamo nella Luna. Nei capitolo 
seguente esporremo la teorica dei movimenti di questi corpicciuoli, e 
per ora ci contenteremo di riferire nel quadro planetario gli clementi 
delle loro orbite, affinchè abbia in una tavola sola il lettore sott' oc- 
chio tutto ciò che concerne il nostro sistema solare. Qui vogliamo 
più da vicino considerare le forme singolari che ci preseota Saturno, 
qualora con forti tclcseopj venga egli osservato. 

279. Apparisce pertanto Saturno quasi sempre accompagnato da 
un anello di figura ellittica, i cui semiassi non conservano fra loro lo 
stesso rapporto, poiché in alcune circostanze egli ha nna notabile am- 
piezza da presentarsi come una corona ellittica sospesa intorno al suo 
globo rotondo; talvolta apparisce l’asse minore di questa corona ri- 
stringersi a segno da sembrare quasi da una parte appoggiato sopra 
di esso, mentre dall’ altra di dietro si nasconde, nel qual caso chiara- 
mente si osserva, coll’ajuto di forti telescopi l’ombra dell’anello pro- 
iettata sul disco di Saturno da quella parte, ove egli nel medesimo 
sembra appoggiato . Per fine si ristringe talora a segno che rimane 
impercettibile anche nei migliori cannocchiali, e soltanto il celebre 
Herschel con i suoi forti telescopi potuto distinguerlo in foggia di 
sottilissimo filo luminoso, mentre per tutti gli altri Astronomi si era 
reso invisibile. 

Queste apparenze sono periodiche, e variando colla posizione geo- 
centrica di Saturno tornano le medesime, mentre egli ritorna alle stes- 
se longitndini, e perciò si riproducono dopo un’ intera rivoluzione pe- 
riodica del pianeta. La figura 57 presenta la figura di Saturno da 
sette anni c mezzo a sette anni e mezzo, mentre passa successivamen- 
te per le longitudini di 34 j’, 77*, *67% 257“. Nel tempo intermedio 
passa quasi gradatamente da una forma all’ altra . La figura 58 pre- 
senta Saturno colle sue fascie veduto nel tempo della massima am- 
piezza dell’anello. 

L’astronomo Ponnd nell’anno 1719 avendo prese le dimensioni 
dell’ anello , di Saturno , e dello spazio vuoto fra l’ anello e Saturno 
trovò che stava il diametro dell’anello a quello di Saturno come 7^3, 
che lo spazio vuoto tra il globo e l’ anello era prossimamente aguale 
alla larghezza dell’ anello, mentre questa era all’ incirca la terza parte 
del diametro del pianeta, le quali dimensioni sono confermate eziandio 
dalle osservazioni e misure di altri Astronomi , 
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Supponendo pertanto il diametro di Saturno nella sna media 
■tanza dalla terra = 18 ", sarà il diametro esterno dell’anello = 4 1 » 
l’ interno = 3o", la larghezza dell' anello = 6", cd il vacuo fra l’ anello 
ed il globo pure =6". • 

Herschel avendo attentamente, e per lungo tempo osservato l’a- 
nello, scuoprì non solo sopra di esso quelle strisele nere, clic da Cas- 
sini ed altri erano già state vedute, ma vedendole più larghe verso 
gli estremi dell’ asse maggiore, c quindi con regolarità impiccolirsi a 
misura che si protraevano verso l’asse minore della corona, giudici 
che F anello intorno a Saturno sospeso fosse formato da due anelli 
concentrici e distinti. 

Nè di questa sola scoperta va debitrice la moderna Astronomia ad 
Herschel intorno a questo anello maraviglioso : egli osservò inoltre su- 
gli orli dell’ anello esteriore alcuni punti salienti , che più da vicino 
considerati gli fecero in esso scuoprirc una rotazione intorno ad un asse 
al suo piano perpendicolare, nell’ intervallo di io 1 ’ 3a'. La rotazione 
dell’anello interno non è stata osservata; non sembra però potersi ri- 
vocare in dubbio, massime dopo che il celebre la Place nella sua 
meccanica celeste ba mostralo essere necessaria una rotazione negli 
anelli di Saturno, perchè possano stare le loro molecole in equilibrio 
in virtù delle attrazioni scambievoli, e di quelle provenienti da Saturno. 

Questa teorìa, che va cosi bene d’accordo colle osservazioni di 
Herschel, sembra annullare i risultaincnti , ai quali è stato il signor 
Schroctcr condotto dalle proprie sue osservazioni , avvegnaché a lui 
sembrò che gli anelli di Saturno non fossero di alcun moto rotatorio 
dotali . 

Il signor Harding in Gottinga , cd il signor Schwabe in Dcssao. 
osservando con forti e precisi tcTescopj Saturno, rimarcarono nn’ eccen- 
tricità nell’ anello rapporto al centro del pianela in modo che questi 
rimanesse alcun poco nella parte occidentale dell’ anello. Il signor 
Struwe ali’ Osservatorio di Dorpat in Russia con un eccellente rifrat- 
tore di Fraunhofer di i4 piedi di foco, e q pollici di apertura, mon- 
tato paralatlieamenle con un roteggio che io guida sulla direzione del 
moto diurno degli astri , munito di un eccellente micrometro filare a 
ripetizione, nel Marzo cd Aprile del i8a8 si accinse a verificare con 
misure dirette la stima dei lodati due Astronomi, e trovò non senza 
sua sorpresa sussistere un'eccentricità nel senso da essi indicato. Ec- 
co i risultamcnli di queste misure consegnale nel N. i3g delle noti- 
zie astronomiche del signor Schumacher (voi. VI pag. ò go) ridotte 
alla disianza media g,538^ di Saturno dal Sole. 

Distanza dell’esterno limite occidentale dell’anello dal globo = li", 0^3 
dell’esterno limile orientale dell’anello dal globo = il ,z 88 
Differenza (risultante dal medio di i5 osservazioni) . . = o ,zi5. 

vou i. 3 j 
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Lo slesso Astronomo col medesimo stromenlo prese eziandio le di- 
mensioni tutte dell’anello c del globo di Saturno che pubblicò nel 
N. 97 della stessa raccolta, ed alle quali fece poi una lederà corre- 
zione nel N. i 3 o* Stimiamo opportuno di qui riferire i °risultamenti 
delle sue misure ridotte alla indicata distanza media pochissimo da 
quelle di Pond differenti, ma che per la esimia bontà dello stromento, 
c per la nota abilità dell’osservatore meritano tutta la confidenza. 


1. Diametro esterno dell' anello esteriore 

2. interno ....... 

3 . Diametro esterno dell’ anello interno 

4. interno .. .... . 

5 . Diametro equatoriale di Saturno . 

6. Larghezza .dell’ anello esterno . . 

7. del vacuo fra gli anelli . 

8. dell’ anello interno . . 

9. Distanza dell’ anello da Saturno 

10. Raggio equatoriale di Saturno .. .. . 
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35 ,280 
3i,* 7 5 
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2 , io3 
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3 , qo 3 
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a8o. Dopo aver riferito le fasi principali che ci presenta I* anello 
di Saturno dietro le osservazioni, vediamo brevemente come si spie- 
ghino dagli Astronomi queste varie apparenze. Galileo fu il primo che 
nel 1612 discopri di qua e di là da Saturno due anse luminose, che 
egli credè satelliti: ma ad Hugcnio si deve la vera spiegazione dello 
fasi osservate. Finge pertanto 1’ Hugenio e tutti gli Astronomi dietro 
di lui. Saturno circondato da una corona circolare , opaca , sottilissi- 
ma, ad esso concentrica, sospesa, o dirò cosi equilibrata in un piano 
particolare, il quale rimane sempre a se stesso paralello durante la ri - 
soluzione periodica di Saturno ; quindi i suoi 'nodi nell’ cccìitlica e la 
sua inclinazione rimarranno costanti. Dietro una tale supposizione h 
chiaro che l’ anello sarà visibile quando la faccia illuminata dal Sole 
sia verso noi rivolta, ed invisibile quando sia rivolta ad altra parte, 
nel qual caso sopra il globo di Saturno apparirà la sua ombra ; sparirà 

I ier noi quando il suo piano passa pel centro della terra, polene ai- 
ora non essendo veduto che per la sua grossezza pili non sarà visi- 
bile, o almeno con i piu forti telescopi non potrà vedersi che come 
«n sottilissimo filo luminoso. Se poi il suo piano passi per il centro 
del Sole, sarà del pari invisibile, perche illuminato direttamente nella 
sua grossezza ; le faccie dell’ anello riceveranno piccola porzione di 
luce, che radendole quasi paralcllamente , non giunge fino a noi, ma 
in altra parte è riflessa. Quando poi la faccia illuminata dal Sole è 
verso la terra rivolta, sarà allora visibile l’anello, ed a motivo della 
sua gran distanza, si vedrà da noi ortograficamente projettato nel pi«- 
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ir? perpendicolare alla linea che unisce il nostro occhio col centro di 
Saturno, linea che sensibilmente coniandosi con quella condotta dal 
centro della terra al centro di Saturno , poiché in questa ricerca la 
sua paralasse é trascurabile. Se pertanto chiamiamo E l’ angolo che 
fa questa linea col piano dell’ anello , e' quindi go' — E l’angolo clic 
il piano dell anello la col piano soprannominato di projezione, dietro 
i principj della projezione ortografica, che verranno da noi esposti nel 
secondo volume, esso apparirà Botto la l'orma di ua’armilla' ellittica 9 
il cui asse maggiore sarà situato nell’ intersezione del suo piano con 
quello di projezione, ed uguale al diametro apparente dell’ anello, clic 
porremo — » c; il minore poi sarà a questo perpendicolare, ed 
««* 2 c cos (go — £) = a c sen E. 

Per giudicare adunque della' figura dell’ anello conviene ad ogni 
istante assegnare il valore dell'angolo E. Ora è facile vedere che que- 
sto angolo è uguale, ma di segno contrario, a quello che fa la' linea 
condotta ai centri' della terra e di Saturno con un piano paralello al 
pittilo' dell’ anello' gnidato' per il centro della terra. Posto cif>; la figu- 
ra 56 rappresenti la sfera celeste, il cui centro supponesi nel centro 
della terra : E fi C sia 1’ ccclittica; II fi tì rappresenti la' sezione del 
piano paralello all’anello con la sfera celeste;’ Y l’equinòzio di prima- 
vera, cosicché la longitudine del nodo dell’anello sia Y = iV: P sia 
il polo' dèli' Ccclittica, qnclld dell’ anello . Saturno veduto dalla terra 
apparisca in’ F con' una' longitudine geocentrica Y Q = cd una la- 
titudine F Q = X Per i due poli iS, P condotto un circolo massimo 
sarà £<ì_ il polo di questo circolo; e condotti gli archi PFQ , S F A', 
sarà evidentemente F IV la misura dell’angolo che la linea condotta 
‘falla terra a Saturno fa col piano del circolo II fi Q paralello al- 
l’ anello. -, .. 

Or» nel triangolo sferico ,S P F abbiamo S P = II E = inclina- 
zione' dell’anello all’ ecclittica , che porremo = /, PF = go — X ' ^ 
S P F Cfi-+-fiQ=3$o-+-l' — A r . Quindi avremo 

cos S F = sen N F = cos / sen X' — sen / cos X' scn (/' — fY), 
ovvero (rammentando che N F =-- — E) 

sen E = sen / cos X' sen (P — iY) — ■ cos / sen X' .• .• . (i) 

la quale porgerà il cercato angolo £, quando si saranno determinati 
/ ed N. Se sarà £=o l’anello sarà invisibile, o lutto al pili po- 
trassi presentare come una sottilissima linea luminosa , e - tanto più ri- 
stretta sarà la corona ellittica sotto cui presentasi l’anello quanto mi- 
nore sarà P angolo E. 

Conviene per altro osservare , che per poter vedere' l’ anello, ren- 
devi indispensabile che' abbia rivolta la superficie illuminata dal Sole 
verso la terra, il che accaderà se il suo piano prolungato non pa|- 
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seri fra il Sole e la terra, ma etti ramili rimarranno da una medesima 
parte; o in altri termini, se gli angoli formati dalle lince condotte dal 
centro del Sole c della terra al centro- «li Saturno faranno col' piano 
dell’anello due angoli, i quali abbiano lo stesso segno, nel qual caso 
soltanto saranno esse da una stessa parte disposte. Se pertanto chia- 
meremo « l’ angolo formato dai raggio rettore eliocentrico col piano 
dell’ anello: f, >> la longitudine e la latitudine eliocentrica di Satur- 
no, con un ragionamento analogo a quello latto di sopra troveremo 
scn i = sen / cos X sen (l — N) — cos I sen A ... (a) 

Risulta da quanto precede, che per la sparizione dell’ anello basta 
clic sia t = o, ovvero £=o, c per la sua riapparizione devono es- 
sere E ed t dello stesso segno. 

281. Per ridurre le formnle precedenti a numeri conviene deter- 
minare i costanti / cd N che esse contengono. Le eipiazioni (1), (») 
porgono il mezzo di determinarle coll’ ajuto delle osservazioni delle di- 
sparizioni e riapparizioni. Noi però non ci tratterremo in questi esa- 
mi c discussioni, che si possono vedere nel terzo volume dell’ Astro- 
nomia del signor de La mi ir* , e solo ci contenteremo di' riferire r ri- 
sultainenti ottenuti dal signor Bcssel, esposti anco nelle Effemeridi di 
Milano per il i8iq dui chiarissimo signor Plana in una sua interes- 
sante c dotta Memoria intorno alle apparenze dell’ anello, ed alle con- 
figurazioni dei satelliti di Saturno, clic sono i seguenti 

1 — 28° 34 - 6”; N = »C6" 5 a' »" -4- (f — 1800) 4.0", 5 j, 

ove t esprime 1’ anno, e frazione - d’ anno corrispondente al giorno da- 
to, ed il numero 4.0", esprime l’annuo incremento della longitudine 

del nodo. La riferita longitudine del nodo deve per modo intenderai 

ehe quando la terra passa per 160' di longitudine essa comincia a ve- 
dere la faccia boreale, e vede la faccia australe al di là di 34 -7°- 

28*. Resta per ultimo ehe determiniamo sopra il piano di proie- 
zione la posizione dell’ asse minore rapporto al circolo di latitudine 
condotto pel centro «li Saturno. Se c’immaginiamo ( Fig . 56 ) condotto 
per il punto F un piano tangente alla sfera celeste, riusccn«io esso 
perpendicolare alla retta guidata dal centro della sfera al punto F , 
sarà il piano di projezione dell’anello; ed essendo il piano del circolo 
SFN perpendicolare al piano dell’anello, F asse minore si troverà 
nell’ intersezione di esso col piano di projezione . Siccome poi il cir- 
colo di latitudine nel piano di projezione c rappresentato dall’ interse- 
zione del piano PFQ collo stesso piano di projezione, perciò l’asse 
minore dell’ anello farà colla projezione del circolo di latitudine un 
angolo = P F S . Ora dal triangolo P S F , in cni conosconsi i lati 
P F, PS , e l’angolo compreso FP «S 1 , avremo, dietro le formule del 
caso 111 (Trig. XV), 
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coi P S sen P F— co* FP S co* P F 
seri F P S 


*g3 


la quale, posto P F <S' = \J,, e ritenute d’altronde le precedenti deno- 
minazioni, cangiasi nella seguente 

tang / cos (/' — N) 


tang 4, = 


cos X' tang / sen X' sen (/' — • A r ) 


( 3 ) 


Da tntto ciò che precede sarà facile costruire l’ apparente figura 
dell’ anello di Saturno ad un istante qualunque , per cui conoscasi la 
posizione di questo pianeta. Si calcoleranno gli angoli £, i colle equa- 
zioni (1), (a). Se nessuno di essi sarà =0, e se avranno lo stesso 
sqgno, sarà visibile 1’ anello sotto la forma di nna corona ellittica , il 
cui semiasse maggiore starà al semiasse minore, come 1 : sen £, ed 
il semiasse minore farà con una linea rappresentante il circolo di la- 
titudine un angolo = 4 per modo disposto, che la estremità setten- 
trionale del semiasse minore sia all’ occidente del circolo di latitudi- 
ne, se 4 calcolato dietro l’ equazione ( 3 ) è positivo , e viceversa ri- 
manga all’ oriente se 4 & negativo. 


Digitized by Google 


*9Ì 

QUADRO del sistema ■ planetario' per V epoca o Gennafo' i8or 
al meridiano di Padova. 


VÌI 
(de Lambre 

lneti primari 

Astronomie Tom. lì. pag. 619.) 

Pianeti 
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Eccentricità 
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delle Comete osservate fino alla fine dell'anno 1839, delle quali 
è stata calcolata l'orbita parabolica , ellittica od' iperbolica. 
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Nota, lui V eccentricità 0,9670888 inserita per errore tipografico di fronte alla 
Cometa 26 D ( pag. 296) deve essere attribuita alla Cometa seguente fi 5 ) II. 

L'orbita della Cometa N. 1*4 fu calcolata dal signor Jieiligstcin sopra po- 
che e mal sicure osservazioni di Bologna e di Marsiglia ridotte al meridiano di que- 
ll! ultimo luogo (, Astro tu Nachrichten Voi* V. p. 535 ). Ivi non è indicato il meridiano 


Digito 


da cui contati il tempo del passaggio al perielio, nè ci siamo permessi alcun cam- 
biamento. £ ragionevole supporlo riferito al meridiano di Maisiglia. 

Osservazione . Quantunque la teoria delle Comete sia riservata al secondo vo- 
lume, abbiamo creduto che volentieri si vedrebbero riuniti agli elementi delle or- 
bite dei pianeti e dei satelliti eziandio quelli delle Comete, giacché si devono esse 
pure riguardare come appartenenti al nostro sistema solare . 11 Catalogo che qui ne 
porgiamo è un compendio di quello del signor Schumacher ( Astrononrische Abfuin - 
di unge n , parte I. Ahoua i 8 a 5 ) da' cui siamo stati obbligati di escludere le molte 
orbite di una stessa Cometa determinate da diversi Astronomi per non eccedere i 
limili stabiliti ad un libro d* inslituzione elementare, e per la stessa ragione abbia- 
mo tralasciato le importantissime note e citazioni relative a ciascheduna Cometa po- 
ste in fine di quel prezioso Catalogo. Vi abbiamo aggiunto in cambio le Comete 
osservate dopo il 1822, estraendone gli elementi da varie opere periodiche, e so- 
prattutto dalle più volte citate notizie astronomiche dello stesso Autore. 

Per la chiara iulelligenza noteremo «.* essere incertissime le orbite accompa- 
gnate dal segno ?; a.* il tempo medio del passaggio al perielio essere contato dal 
mezzodì sotto il meridiano di Parigi ; 3 .® doversi riguardare come paraboliche quelle 
orbite, nelle quali non è assegnata alcuna eccentricità ; come ellittiche quelle ac- 
compagnate da un’ eccentricità i ; come iperboliche quelle corrispondenti ad 
una eccentricità i ; 4** essere periodiche, e più volte osservate nei loro ritorni 
al perielio quelle Comete che corrispondono ad un numero racchiuso nel segno (). 
Così la Cometa (8G) fu la prima volta osservata' nell* anno 1786, c trovasi registrata 
sotto il numero progressivo 86; indi di bel nuovo veduta negli anni 1795, i8o5, 
1819, 1820, 1822, 1829 ; 5 .“ le lettere D, R poste accanto al numero progressivo 
dì ciascuna Cometa indicano se essa ha un moto diretto, ovvero retrogrado. 

Non abbiamo accompagnato le orbile ellittiche dal tempo della rivoluzione 
periodica, ed abbiamo omesso il semiasse maggiore per mancanza di spazio. Que- 
sti elementi si otterranno agevolmente dietro le seguenti equazioni risultanti dalla 
terza legge di Keplero, le quali verranno dimostrate nel capitolo delle forze cen- 
trali (voi. II) 

a=_ 2 _; T = ^a'‘-, X = R"ka~*” ; 

dove q ed e rappresentano la distanza perielia, e 1* eccentricità date nella tavola; 
a il semiasse maggiore; T il tempo della rivoluzione siderale espressa in giorni; 
£ il moto' diurno medio in secondi di grado, essendo in queste ipotesi i logaritmi 
•ostanti rappresentati dai seguenti numeri 

log -j- = 2,5625985 ; log R" k = 3 , 55 ooo 66 .- 
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